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Sommario

Quando le stelle raggiungono gli stadi pi�u avanzati dell'evoluzione, Asymptotic Giant
Branch (AGB) e Red Supergiants (RSG), sperimentano fenomeni di pulsazioni stellare con
periodi dell'ordine di alcuni giorni �no a vari mesi; la variabilit� a si manifesta sia a livello
fotometrico, che in termini di velocit�a radiale. Circa il 30% tra le giganti rosse variabili
mostrano un tipo di variabilit�a aggiuntiva, con periodi 5 � 10 volte maggiori rispetto a
quelli associati alla pulsazione. Sono detti Long Secondary Periods (LSP) e sono uno dei
pochi tipi di variabilit�a stellare di cui non si conoscono ancora le cause. Questa tesi �e de-
dicata ad una panoramica delle possibili spiegazioni �siche alla base diquesto fenomeno:
ho valutato i punti di forza e le debolezze associate ad ogni modello proposto, presentando
una selezione degli scenari pi�u probabili e andando a mettere assieme i dati osservativi
con quelli ottenuti dai modelli teorici.
Ho selezionato una serie di scenari proposti in letteratura, che sembrano soddisfare al
meglio le caratteristiche osservate, analizzandoli singolarmente, perevidenziare quelli che
ad oggi sono i modelli pi�u accreditati. Nelle discussioni ho cercato distilare un elenco
delle propriet�a e delle caratteristiche fondamentali delle stelle con gli LSP, per facilitare
l'analisi dei modelli.
Ho concluso che gli scenari pi�u probabili sono due, entrambi di tipo binario: quello della
compagna circondata da polveri e quello riguardante la modulazione del materiale circum-
stellare da parte della compagna. Ho per�o notato che non esiste un modello capace di
soddisfare tutte le propriet�a necessarie e che probabilmente gliLSP sono dovuti ad una
combinazione di processi �sici diversi. Inoltre, vista l'eterogeneit�a degli LSP e delle stelle
che li mostrano, potrebbero esistere classi distinte di LSP spiegabili con modelli di�erenti
tra loro.
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Capitolo 1

Introduzione

L'obiettivo di questa sezione �e fornire una panoramica sulle stelle variabili a lungo

periodo (long-period variables, LPV), in particolare per quanto riguarda le loro propriet�a

caratterizzanti, il loro stadio evolutivo, ed il meccanismo alla base della loro variabilit�a. A

questo scopo, faccio ampiamente riferimento alla discussione inCatelan and Smith (2015)

(in particolare i capitoli 4 e 8).

Le stelle variabili con periodi lunghi sono stelle di massa piccola e intermedia, che si av-

vicinano alle fasi �nali della loro evoluzione. Infatti, quando le stelle attraversano il ramo

asintotico delle giganti (asymptotic giant branch, AGB), mostrano variabi lit�a caratterizza-

ta da periodi dell'ordine di centinaia di giorni e dovuta a pulsazioni stellari. La variabilit�a

si manifesta sia a livello fotometrico, con ampiezze che vanno da decimi di magnitudine

�no a varie magnitudini a lunghezze d'onda visibili, sia in termin i di velocit�a radiale (ra-

dial velocity, RV), con ampiezze dell'ordine del km/s. Anche se questo tipo di variabilit�a �e

spesso associato con l'AGB, si pu�o manifestare anche tra le stellepi�u brillanti che stanno

evolvendo sul ramo delle giganti rosse (red giant branch, RGB), come pure nella fase di

core-He-burning di stelle massicce con massa iniziale di circa 10� 25 M� e che diventano

supergiganti rosse (red supergiants, RSGLevesque, 2010).

Studi fotometrici accurati hanno dimostrato che tutte le giganti rosse sono stelle varia-

bili ( Jorissen et al., 1997; Mowlavi and Jorissen, 2006), con ampiezze di variazione che

dipendono fortemente dalle loro caratteristiche �siche, come la luminosit�a e la massa. A

seconda dei diversi modi di pulsazione, le giganti rosse variabili possono essere classi�cate

in diverse categorie. Le LPV sono principalmente suddivise in variabili di tipo Mira e, pi�u

frequentemente, in variabili semi-regolari (semi-regular variables, SRV).

Viene riportato in �gura 1.1 un gra�co ripreso da Catelan and Smith (2015), che permette

di individuare visivamente le LPV nel diagramma di Hertzsprung-Russell.

1.1 Evoluzione stellare

Per discutere la variabilit�a delle LPV �e utile riassumere gli asp etti principali dell'evo-

luzione delle stelle di massa piccola ed intermedia.
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1.1. EVOLUZIONE STELLARE CAPITOLO 1. INTRODUZIONE

Figura 1.1: Diagramma di Hertzsprung-Russell con riportati i diversi tipi di variabilit�a intrinseca
delle stelle. Il diagramma �e preso daCatelan and Smith (2015)

1.1.1 Suddivisione delle stelle per massa

Le stelle possono essere suddivise in tre categorie fondamentali in base alla loro massa

iniziale, una classi�cazione fondamentale per comprendere l'evoluzione stellare dopo la

fase della sequenza principale (main sequence, MS). Dopo la formazione, infatti, tutte le

stelle attraversano una fase di bruciamento dell'idrogeno nelcore, fase che coincide con

la MS. Conclusa la fase dicore-H-burning, la stella rimane con unenvelopeancora ricco

di idrogeno e un core di elio, degenere o meno a seconda della massa iniziale. Nelle fasi

successive, l'evoluzione stellare dipende strettamente dalla massa iniziale.

Stelle di piccola massa sono caratterizzate da una massa iniziale di� 0:8� 2 M� . Dopo

la MS, evolvono lungo il ramo delle giganti rosse, durante il quale l'H viene bruciato in

una shell esterna alcore inerte. In seguito il core di He degenere, inizia il bruciamento

in modo instabile, per mezzo di un 
ash di elio (He-
ash), a cui segue una fase di

bruciamento stabile.

Stelle di massa intermedia hanno massa compresa tra� 2� 8 M� . Dopo la conclusio-

ne della fase di fusione nucleare dell'idrogeno formano uncore di elio non-degenere,

capace di bruciare He in modo stabile. Quando anche l'elio completa lafase di bru-

ciamento nucleare, si forma uncore di carbonio-ossigeno che diventa degenere.

Sia le stelle di massa intermedia, che quelle di piccola massa, evolvono lungo il ramo

asintotico delle giganti, durante il quale si veri�cano ingenti perdite di massa per

azione dei venti stellari, �nch�e, espulso l'envelope, rimane solamente ilcore. Queste
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CAPITOLO 1. INTRODUZIONE 1.1. EVOLUZIONE STELLARE

stelle terminano la loro vita sotto forma di nane bianche di CO (CO white dwarf,

CO-WD).

Stelle di grande massa sono di massa superiore alle 8 M� e riescono a bruciare il car-

bonio in un core non-degenere. Ad eccezione del range di masse iniziali comprese tra

� 8 � 11 M� , queste stelle sono in grado di bruciare anche elementi pi�u pesanti �no

alla formazione del Fe. Oltre al Fe non sono pi�u possibili reazioni nucleari, il core

diventa inerte e la stella diventa instabile esplodendo in una Supernova per collasso

del core.

1.1.2 Prime fasi dell'evoluzione

Poich�e il tipo di variabilit�a che analizziamo riguarda stelle di mas sa piccola e interme-

dia, vediamo in breve le fasi principali della loro evoluzione, prima del raggiungimento del

ramo asintotico delle giganti.

Figura 1.2: Percorso evolutivo per una
stella di massa piccola (1 M� )

Figura 1.3: Percorso evolutivo per una
stella di massa intermedia (5 M� )

Formazione della stella

La formazione stellare comincia con il collasso di una nube molecolare, che diventa

instabile secondo il criterio di Jeans(1902), passando da una situazione di equilibrio idro-

statico ad una fase di collasso isotermico. Durante questa fase, la nube si frammenta in pi�u

regioni che continuano a collassare. A causa del collasso, il gas della nubediventa opaco,

intrappolando la radiazione al suo centro, questa regione inizia a riscaldarsi e ad aumentare

in pressione, �no a raggiungere l'equilibrio idrostatico. Il collassodiventa una contrazione

quasi-statica e si forma la proto-stella. Segue una fase di accrezione del core, grazie al gas

circostante che continua ad essere attratto verso il centro; questoporter�a la proto-stella a

formare una fotosfera, in una struttura completamente convettiva. La proto-stella arriva

cos�� nella fase di pre-MS, dove attraversa la Linea di Hayashi, un segmento verticale del

percorso evolutivo, durante il quale si forma uncore radiativo e la proto-stella si contrae

e si riscalda, �no al raggiungimento di temperature su�cienti per le r eazioni di fusione
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nucleare. Quando l'energia generata dalla fusione nucleare dell'idrogeno bilancia quella

irradiata dalla super�cie, la stella raggiunge la Zero Age MS (ZAMS), la contrazione si

interrompe e inizia un periodo evolutivo nel tempo-scala nucleare.

Stadi iniziali

La stella, che si trova adesso in equilibrio totale (idrostatico e termico), comincia a

muoversi lentamente nel diagramma HR, verso zone con temperatura e luminosit�a pro-

gressivamente maggiori, grazie al bruciamento stabile dell'idrogeno nelcore. La fase di

fusione dell'H nel core �e proprio quella indicata dalla MS ed �e la fase pi�u duratura dell a

vita di una stella. Notiamo che stelle di massa maggiore hanno temperature maggiori e

bruciano pi�u rapidamente l'idrogeno, lasciando la MS in tempi minori. Al contrario le stel-

le che trattiamo per studiare gli LSP avranno vita sulla MS molto pi�u lunga; questa fase

corrisponde al punto A sia nella Fig. 1.2 che nella Fig. 1.3. A questo punto le evoluzioni

per stelle con massa piccola e intermedia iniziano a di�erenziarsi.

Low-mass

Il punto B indica il cosiddetto punto di turn-o� , dove l'H nel core �e esaurito e la

sua fusione continua in una shell esterna alcore, generando nuove particelle di He che

accrescono progressivamente ilcore centrale. Tuttavia, quest'ultimo non pu�o espandersi

inde�nitamente, esiste un limite oltre il quale il core non pu�o rimanere isotermo e sup-

portare gli strati circostanti, il limite di Sch•onberg and Chandrasekhar(1942). Quando

la massa limite viene raggiunta, il core collassa in un tempo-scala termico, riscaldandosi

e rilasciando energia. In questa fase anche la base della shell di idrogeno si riscalda e si

assottiglia. Parte dell'energia rilasciata dalla shell di H raggiunge la super�cie, mentre

un'altra parte �e usata per espandere l'envelope. A causa di questa espansione, la stella si

ra�redda e l'evoluzione continua nella fase disubgiant.

A seguito dell'espansione e dell'abbassamento della temperatura, la stella forma unenvelo-

pe convettivo e si va a posizionare alla base del ramo delle giganti rosse. Ilcore continua ad

espandersi progressivamente, diventando composto da elettroni degeneri. Questo implica

che, quando la stella raggiunge la base della RGB (punto C, nella �gura 1.2), �e formata

da un core di He parzialmente degenere, inerte e in crescita, circondato da unashell di

H-burning che diventa sempre pi�u sottile.

L'inviluppo convettivo raggiunge la massima profondit�a all'interno della stella generando

il fenomeno noto comeprimo dredge-up, una parte dei materiali prodotti nel core (l'He

in particolare) viene trasportata verso la super�ce (Iben, 1964). Mano a mano che la

stella evolve lungo l'RGB, inizia a muoversi nel diagramma HR sempre pi�u rapida, con la

luminosit�a in rapido aumento.

In questa fase, il core di elio subisce nuovamente un'espansione, e al punto (E) la shell

di H raggiunge la discontinuit�a chimica. La shell di H �e cos�� riforni ta di materiale per il

bruciamento e l'evoluzione fa una piccola inversione, prima di continuare a risalire lungo

l'RGB ( RGB-bump). Negli stadi �nali della risalita del RGB, il core di He continua a cre-
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CAPITOLO 1. INTRODUZIONE 1.1. EVOLUZIONE STELLARE

scere, �no all'instaurarsi del bruciamento dell'elio. In questa fase sono cruciali le perdite di

energia che avvengono nelcore a causa della fuoriuscita di neutrini, che riescono a sfuggire

dalla stella, senza interazioni. Questo provoca un'inversione di temperatura all'interno del

core; la parte centrale della stella non coincide pi�u con quella a temperatura pi�u elevata.

Proprio per questo motivo quando l'elio si accende, inizia a bruciare in modo instabile, per

mezzo di unhelium-
ash, che avviene in una shell interna alHe-rich-core. La spiegazione

�sica per questo fenomeno �e basata sul fatto che in questo stadio della sua vita, la stella

ha core degenere e si pu�o veri�care unrunaway termonucleare.

L'ultima fase che precede l'AGB �e il ramo orizzontale (horizontal branch, HB), che �e pre-

sente solamente per le stelle di massa piccola. Gran parte dell'energia prodotta durante il


ash di elio viene usata per eliminare la degenerazione delcore, notiamo per�o che dopo il

primo 
ash, che avviene in una shell di elio, ne seguono altri che avvengono invece nelco-

re, �nch�e la degenerazione non scompare completamente. A questo puntola stella brucia

elio in modo quiescente in uncore convettivo, mentre l'H continua a bruciare in una shell

esterna. In questa fase alcune stelle, a seconda delle loro propriet�a iniziali, attraversano

la fascia di instabilit�a.

Intermediate mass

I principi base dell'evoluzione delle stelle di piccola massa, elencati nel paragrafo pre-

cedente, sono validi anche per il percorso evolutivo sia per stelle di massa intermedia, che

per quelle di massa elevata; le variazioni pi�u importanti sono quellespeci�cate precedente-

mente all'interno di questa sezione, riguardanti la capacit�a della stella di a�rontare diverse

fasi di bruciamento nucleare in nuclei degeneri o meno.

Per studiare l'evoluzione di queste stelle facciamo riferimentoalla �gura 1.3. Il punto B

indica la fase �nale della MS, durante la quale la stella inizia a contrarsi, in risposta al

consumo della massa di H presente nelcore. Al punto C, l'idrogeno �e completamente esau-

rito e la convezione scompare dalcore; l'idrogeno �e quindi collocato solamente in una shell

esterna al core centrale, dove continua a bruciare inizialmente in condizioni di equilibrio

totale. La fase diH-shell-burning �e la porzione di gra�co C-D, con la prima parte che viene

percorsa pi�u lentamente, durante la fase dithick-shell-burning; �nch�e il core, alimentato

dai prodotti del bruciamento dell'idrogeno aumenta abbastanza, contraendosi rapidamen-

te. La parte �nale di questa fase, corrispondente al moto della stellaverso il punto D, �e

caratterizzata da un bruciamento pi�u rapido in una shell sottile d i idrogeno, gran parte

dell'energia prodotta nella shell viene usata per espandere l'envelope. L'evoluzione durante

la thin-shell-burning �e cos�� rapida da rendere di�cile osservare nel diagramma HR, stelle

in questa fase: si fa riferimento alHertzsprung gap.

Al raggiungimento del punto D, la temperatura �e diminuita, provocan do un aumento

dell'opacit�a, che interrompe il trasporto radiativo dell'energia; i n questa fase la stella �e

costituita in gran parte dall' enveloperadiativo. La fase successiva, �no al punto E �e quella

di red giant: posizionata vicino alla linea di Hayashi, la stella si espande in untempo scala

termico e la luminosit�a aumenta. A met�a tra il punto D ed E, la zon a convettiva aumenta
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cos�� tanto da determinare il dredge-up. Durante l'intera fase di bruciamento dell'H nella

shell il core di He rimane non-degenere, quando raggiunge la temperatura necessaria per

l'accensione dell'elio, il bruciamento avviene in modo stabile ela contrazione del core si

interrompe.

Inizia allora una fase dicore-He-burning, che nel caso di stelle di massa intermedia �e carat-

terizzata da un blue loopdominante, che pu�o attraversare la instability strip delle Cefeidi.

I dettagli di questo attraversamento dipendono dalle caratteristiche della stella, tipo massa

e composizione chimica. Il bruciamento dell'elio �e quindi indicato nella �gura da F-G-H,

in H la stella torna ad essere vicina alla linea di Hayashi e il bruciamento dell'elio nel core

termina.

Al punto H ci troviamo alla base del ramo asintotico delle giganti.

1.1.3 Asymptotic Giant Branch

Nelle stelle di massa piccola e intermedia (�no alle 8 M� ), il core di C-O diventa

degenere e gli stadi avanzati dell'evoluzione procedono in modo quasianalogo.

Raggiunto il punto H di Fig. 1.2 e Fig. 1.3 le stelle hanno completato il bruciamento

dell'elio nel core ed iniziano a risalire l'AGB.

La fase del ramo asintotico delle giganti rosse pu�o essere divisa in due parti principali:

la fase di early-AGB e quella di thermally-pulsing AGB (TP-AGB).

Early-AGB

Dopo aver concluso la fase dicore-He-burning, il core di CO inizia a contrarsi e l'He

inizia a bruciare in una shell intorno al core. La stella �e cos�� composta da un core inerte,

costituito prevalentemente da C ed O, e due shell in cui sono attive le reazioni di bru-

ciamento nucleare dell'elio (shell pi�u interna) e dell'idrogeno (shell pi�u esterna). I vari

strati seguono un comportamento particolare, detto a \doppio specchio": il core si con-

trae, mentre la zona di inter-shell si espande e l'inviluppo si contrae.

Mentre la He-rich zone si espande, la temperatura degli strati soprastanti diminuisce �no

ad estinguere la zona di fusione dell'idrogeno nella shell. A questo punto tutti gli strati

esterni iniziano ad espandersi in risposta alla contrazione delcore. In questa fase dell'e-

voluzione l'energia nella stella �e generata quasi esclusivamentedalla fusione dell'elio nella

shell, si tratta di una fase di durata relativamente estesa. La fusione dell'elio continua ad

arricchire il core di CO, che cresce �no a diventare degenere, a causa dell'elevata densit�a.

Mentre l' envelopesi espande e si ra�redda, l'inviluppo convettivo penetra in profondit�a

�no a raggiungere la discontinuit�a chimica lasciata dalla shell di H estinta al punto K di

Fig. 1.2 e Fig. 1.3. A questo punto le stelle con massa superiore a 4 M� possono sperimen-

tare un episodio di dredge-up convettivo, detto il secondo dredge-up. Nel materiale che

viene trasportato verso la super�cie durante questa fase, l'idrogeno �e stato trasformato

in elio, mentre il carbonio e l'ossigeno sono stati convertiti in14N tramite il ciclo CNO.

Notiamo che questodredge-upha funzionamento simile al primo, ma �e importante anche

perch�e contribuisce a diminuire la massa delcore, e non avviene per stelle di massa infe-
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Figura 1.4: Evoluzione schematica degli strati interni di una stella TP-AGB durante due pulsi
termici consecutivi. Le regioni convettive sono indicate dalle aree grige del gra�co, dove sono
rappresentate le zone convettive diinter-shell (ICZ), dovute ai 
ash di elio. Le linee rosse sottili
(continua e tratteggiata) indicano rispettivamente il bordo del core nel quale l'idrogeno �e esaurito
e quello del core in cui l'elio �e esaurito. Le linee pi�u spesse indicano invece i periodi in cui la
fusione nucleare �e attiva nelle shell. Viene mostrata solamente la regione circostante le due shell,
all'incirca � 0:01 M� . L'area tratteggiata indica invece la shell (o \pocket") ricca di 13C, che si
forma nell'area di contatto tra l'inviluppo di H e la zona di inter-shell ricca di C, a seguito degli
episodi di dredge-up. Notiamo che l'asse relativo al tempo �e non-lineare: le fasi didredge-upe He
shell-
ash (� 100 anni) sono espanse rispetto alle fasi di interpulso (104 � 105 anni).

riore a � 4 M� , nelle quali la shell di H �e ancora attiva.

L'evoluzione procede con la shell di elio che si muove verso stratidi massa pi�u esterni,

avvicinandosi alla discontinuit�a chimica. La shell diminuisce in luminosit�a, a causa della

mancanza di materiale da bruciare; gli strati soprastanti si contraggono in risposta, deter-

minando un riscaldamento della shell di H, che si riaccende, dando inizio al bruciamento.

Inizia cos�� la fase di \double shell burning", ovvero la fase di TP-AGB.

Thermally-Pulsing AGB

Durante questa fase, la shell di elio �e termicamente instabile epu�o ripetutamente

andare incontro a episodi dirunaway termonucleare chiamati \pulsi termici".

Per spiegare il funzionamento dei pulsi termici si fa riferimento alla �gura 1.4, dove

vediamo schematicamente gli avvenimenti in due pulsi consecutivi. I punti principali della

fase dei pulsi termici sono:

ˆ All'interno, la shell di He �e inattiva, mentre la shell esterna di idrogeno brucia, pro-

ducendo energia nucleare e aggiungendo massa alla regione di elio che sitrova tra

le due shell (ICZ). Questo aumenta la pressione e la temperaturanella parte bassa

di questa regione. Quando la massa di elio nella regione di inter-shell raggiunge

un valore critico, l'elio inizia a bruciare in modo instabile a si veri�ca un runaway

termonucleare, si parla dihelium shell-
ash. Questo grande 
usso energetico gene-
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ra convezione in tutta la regione di inter-shell, causando un rimescolamento degli

elementi prodotti durante la fase di He-burning.

ˆ L'energia rilasciata dal 
ash determina l'espansione della regione interna della shell,

che si oppone all'azione della forza di gravit�a. La shell di elio si espande e si ra�redda

interrompendo il 
ash. Si ha quindi una fase di stable He-shell burning, che dura

�no a qualche centinaio di anni, durante i quali la shell di idrogeno si estingue.

ˆ L'espansione e il ra�reddamento della shell interna fanno s�� che ci sia una penetra-

zione pi�u profonda dell'inviluppo convettivo; talvolta la convezi one arriva oltre la

ormai estinta shell di H. Il materiale interno raggiunge cos�� l'envelopeesterno, pro-

vocando il terzo dredge-up, il cui e�etto principale �e quello di arricchire la super�cie

di carbonio ed eventualmente di elementi pesanti prodotti dal processo di cattura

lenta dei neutroni.

ˆ In seguito al terzo dredge-up, la shell di H si riaccende e quella di elio diventa

nuovamente inerte. Segue un lungo periodo di bruciamento stabiledell'idrogeno,

che determina un aumento della massa della regione di inter-shell, �no al successivo

pulso termico.

Il ciclo dei pulsi si pu�o ripetere, con l'ampiezza caratteristica che aumenta da un pulso al

successivo, facilitando cos�� idredge-up. Questo processo pu�o modi�care la composizione

chimica super�ciale �no alla formazione delle cosiddette stelle Carbon-rich. Durante la

fase di interpulso per stelle con massa iniziale superiore a circa3 � 4 M� , si pu�o veri�-

care un altro fenomeno importante che �e detto Hot Bottom Burning (HBB). Infatti, per

stelle con questa massa iniziale, la temperatura alla base dell'inviluppo convettivo diventa

su�cientemente alta da bruciare l'H tramite il ciclo CNO. L'e�ett o principale �e quello di

convertire C in N e quindi impedire la formazione delle Carbon star.

La bassa temperatura nelle atmosfere delle stelle AGB fa s�� che sipossano formare sia mo-

lecole che grani di polvere. La maggior parte degli atomi di C ed O fotosferici si combinano

in molecole di CO. Nel caso il rapporto tra l'abbondanza fotosferica di carbonio e ossigeno

(C/O) superi l'unit�a, i rimanenti atomi di C vanno a formare molecole (p er esempioC2,

CN) o grani di polvere con una chimica basata sul carbonio. Se invece il rapporto C/O �e

inferiore a 1, i rimanenti atomi di ossigeno vanno a formare molecole (per esempio TiO,

H2O) e grani di polvere con una chimica basata sull'ossigeno (silicati).

La fase di AGB termina quando quasi tutto l'inviluppo stellare �e s tato rimosso tramite

venti stellari, ovvero quando la compartecipazione di pulsazione stellare e accelerazione

radiativa dei grani di polvere produce intensa perdita di massa.

1.2 Variabilit�a e pulsazione

Nelle stelle che mostrano pulsazioni stellari gli strati pi�u esterni dell' envelopesi espan-

dono e contraggono ciclicamente grazie ad un processo tale per cui assorbonocalore nella
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fase di compressione, quando la loro temperatura �e relativamente alta, e cedono calore in

espansione, quando la loro temperatura �e relativamente bassa. Questo processo �e analogo

ad un motore termico, e fa s�� che ogni contrazione causi la successiva espansione, ed ogni

espansione causi la successiva contrazione. Si parla di meccanismiself-excited, ovvero ca-

paci di mantenere vive le pulsazioni grazie al loro stesso funzionamento.

Le pulsazioni stellari sono un fenomeno che caratterizza varie fasi della vita delle stelle,

come illustrato nel diagramma HR in Fig. 1.1. �E illustrativo considerare un caso comune

di pulsazione che si manifesta durante l'attraversamento dellainstability strip classica nel

diagramma HR. In particolare, questo avviene durante ilblue loop nella fase dicore-He-

burning delle stelle di massa intermedia o massicce, che dunque si comportano come stelle

variabili chiamate Cefeidi classiche. In questo caso il processo che alimenta la pulsazione

�e la variazione di opacit�a nella zona di seconda ionizzazione parziale dell'He, e prende il

nome di meccanismo� . In generale, un meccanismo di questo tipo produce un aumento di

opacit�a in fase di compressione, ostacolando il 
usso radiativo e producendo un accumulo

di energia che produce la successiva espansione, durante la qualel'opacit�a cala e l'eccesso

di calore �e rilasciato.

Le pulsazioni stellari possono essere descritte da un set di equazioni di�erenziali matemati-

camente analoghe ad un oscillatore armonico, la cui soluzione generale �e la sovrapposizione

di soluzioni particolari chiamate modi di pulsazione. Questi sono fondamentalmente onde

sonore stazionarie che si propagano nella parte esterna dell'envelope. Modi di pulsazione

diversi hanno numero diverso di nodi radiali, ed hanno diverse frequenze di oscillazione (il

cui valore dipende dalla struttura della stella). Le Cefeidi rappresentano un caso relati-

vamente semplice, e di solito pulsano nel modo fondamentale (fundamental mode, FM),

cio�e l'onda stazionaria senza nodi e con la frequenza pi�u bassa (periodo pi�u lungo). Ogni

altro modo di pulsazione ha frequenza ordinatamente pi�u grande (periodo pi�u breve), si

parla dunque di primo overtono (�rst-overtone, 1O), secondo overtono (2O), e cos�� via.

Siccome le pulsazioni sono un fenomeno dinamico, il periodo di pulsazione (in particolare

quello del FM) �e dello stesso ordine di grandezza del tempo-scaladinamico:

� / � dyn / (� ) � 1=2 (1.1)

Tanto pi�u �e espansa una stella, tanto minore sar�a la sua densit�a media, e dunque tanto

pi�u lungo il suo periodo di pulsazione.

Anche le stelle giganti rosse, in particolare le AGB (ma anche le RGB pi�u luminose e le

RSG), mostrano pulsazioni stellari. In questo caso si pensa che il processo che le alimen-

ta sia simile al meccanismo� , ma legato alla ionizzazione dell'idrogeno e con un ruolo

importante associato al trasporto convettivo (Wood, 2015). Poich�e queste stelle sono si-

gni�cativamente pi�u espanse rispetto alle Cefeidi classiche, hanno periodi di pulsazione

molto pi�u lunghi e pertanto sono note genericamente comeLong-Period Variables. Un'ul-

teriore di�erenza �e legata al fatto che spesso le LPV non pulsano in unsolo modo, ma in

vari modi di pulsazione sovrapposti (che possono essere il FM e/o overtoni \bassi", quali

il 1O, 2O, 3O). Questo produce curve di luce caratterizzate da un basso grado di regola-

rit�a, che possono variare molto da ciclo a ciclo, e sono note come variabili semi-regolari.
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Invece, le stelle AGB pi�u vicine alla �ne della propria evoluzi one pulsano solo nel FM, e

sono caratterizzate da variabilit�a fotometrica e da RV relativamente regolare e con grande

ampiezza (�no ad alcune magnitudini in banda V , e �no a una decina di km=s).

1.2.1 Diagramma Periodo-Luminosit�a

Il meccanismo� �e sensibile alla profondit�a della zona di ionizzazione parziale dell'He:

se la stella �e troppo calda (o fredda), tale zona si trova a profondit�a troppo bassa (o

troppo alta) ed il meccanismo non riesce ad auto-alimentarsi (Catelan and Smith, 2015).

Di conseguenza, le pulsazioni si manifestano in uno stretto intervallo di temperature, che

corrispondono ad unainstability strip molto stretta e quasi verticale nel diagramma HR.

Quando una stella in fase dicore-He-burning attraversa l' instability strip la sua luminosit�a

media (cio�e escludendo l'e�etto delle pulsazioni stesse) rimane pressoch�e costante, perch�e

sta percorrendo il blue loop. Questo valore di luminosit�a circa costante dipende princi-

palmente dalla massa totale della stella. In altre parole, i valori medi di temperatura e

luminosit�a di una Cefeide sono determinati dalla sua massa, e dunque lo �e anche il raggio

medio tramite la legge di Stefan-Boltzmann,L = 4 ��R 2T4
e� . Questo �ssa anche la densit�a

media della stella, e quindi (approssimativamente) il suo periodo (dalla Eq. 1.1). Questo

tipo di ragionamento spiega l'esistenza di una relazione periodo-luminosit�a (PL) per le

Cefeidi. Analogamente, altre classi di stelle variabili mostrano relazioni PL, incluse le

LPV. �E conveniente studiare queste sequenze nel diagramma PL, mostrato inFig. 1.5.

Un esempio importante della rappresentazione delle relazioni P-L delle stelle variabili �e il

gra�co realizzato da Wood et al. (1999), particolarmente utile per studiare i tipi di pulsa-

zione e le variabilit�a che si possono veri�care. Infatti, visto che le LPV possono pulsare in

pi�u modi contemporaneamente, esse mostrano collettivamente varie relazioni PL (o \se-

quenze"). Per lo stesso motivo, ad ogni stella possono corrispondere pi�u punti (con la

stessa luminosit�a ma diversi periodi) nel diagramma PL. Tuttavi a, per evitare confusione,

�e prassi comune quella di mostrare un solo periodo per ogni stella, ilcosiddetto \periodo

primario", cio�e quello con l'ampiezza di variabilit�a maggiore e che �e quindi considerato

come rappresentativo della variabilit�a della stella.

Mentre una stella evolve lungo l'AGB, in media si espande e diventa pi�u luminosa: il

tempo scala dinamico si allunga, e quindi anche il periodo associato aciascun modo di

pulsazione attivo. Inoltre, l'evoluzione della struttura interna �e tale da sopprimere la pul-

sazione negli overtoni a frequenza pi�u elevata, favorendo i modi dipulsazione con periodo

pi�u lungo. A lungo andare, il risultato di questo comportamento �e che rimane attivo solo

il modo fondamentale, come nel caso delle variabili di tipo Mira. Quindi, con l'avanzare

dell'evoluzione, le stelle si spostano verso l'alto e verso destra nel diagramma P-L, in dire-

zione di periodi e luminosit�a crescenti. Il gra�co (Fig. 1.5) riporta l'indice di Wesenheit,

indipendente dall'arrossamento, in funzione del periodo delle variabili. I dati sono quel-

li riportati da OGLE rispetto alla LMC. L'indice �e calcolato nel vicin o infrarosso, nelle

bande J e K, secondo la relazione:

10



CAPITOLO 1. INTRODUZIONE 1.2. VARIABILIT �A E PULSAZIONE

Figura 1.5: Diagramma periodo-luminosit�a per le stelle giganti rosse della Grande Nube di Ma-
gellano osservate dall'Optical Gravitational Lensing Experiment (�gu ra adattata da Soszy�nski
et al., 2007). Le lettere indicano le sequenze, come descritto nel testo. I colori indicano stelle
classi�cate in base al tipo di variabilit�a, fase evolutiva e composizione chimica alla super�cie. In
particolare, le giganti rosse variabili di piccola ampiezza sono indicatein blu e azzurro a seconda
che siano identi�cate con stelle AGB o RGB. Le SRV e Mira, che si trovano sulle sequenze C' e
C, sono indicate in rosa (se sono O-rich) o rosso (se sono C-rich). Anche gli LSP sulla sequenza D
sono indicati in verde chiaro o scuro a seconda che siano O-rich o C-rich, rispettivamente. In�ne
i periodi delle stelle che mostrano variabilit�a ellissoidali sono indicati in giallo. La luminosit�a �e
indicata dall'indice di Wesenheit WJK (vedi Eq. 1.2), e per ogni stella �e mostrato un solo periodo
(anche per le SRV che possono pulsare in pi�u modi contemporaneamente).

WJK = K � 0:686(J � K ) (1.2)

Il diagramma P-L (Fig. 1.5), che mostra la relazione tra periodo e luminosit�a per le

stelle variabili, �e stato realizzato per la prima volta da ( Wood et al., 1999) dai dati di

MACHO. Grazie a questo diagramma �e stato possibile individuare diverse sequenze che

indicano i modi di pulsazione, identi�cando anche una sequenza conperiodi particolarmen-

te lunghi che sono di�cili da spiegare nel contesto della pulsazionestellare. In particolare

il confronto con modelli di pulsazione (Wood, 2015) suggerisce che tali periodi siano pi�u

lunghi di quello del FM. Questa sequenza non sarebbe quindi spiegabile con le pulsazioni

radiali descritte precedentemente in quanto le oscillazioni con periodo pi�u lungo ottenibili

con onde acustiche sono proprio gli FM, gi�a presenti nel diagramma periodo-luminosit�a.

La scoperta di multiple relazioni P-L ha portato all'esigenza di identi�care gli speci�ci

processi che le originano, obiettivo che non �e stato raggiunto in modo soddisfacente solo

pi�u recentemente.

Associare le sequenze del diagramma P-L ai diversi modi di pulsazioneha richiesto infatti

molto tempo, a causa delle diverse interpretazioni proposte. Le due idee pi�u accreditate

sono sostenute, tra gli altri, dai seguenti autori:

ˆ Wood (2015) fa corrispondere alla sequenza C, contenente le variabili di tipoMira,
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il modo fondamentale e alle sequenze successive i modi in ordine crescente, cos�� che

C', B, A e A' corrispondano al primo, secondo, terzo e quarto overtono. Questa

interpretazione si basa principalmente sullo studio e la modellistica teorica delle

stelle AGB e delle LPV pi�u brillanti.

ˆ Mosser et al. (2013) e Soszy�nski et al. (2007) fanno corrispondere alle sequenze B

ed A il primo e il secondo overtono, rispettivamente; ne segue che C' rappresenta il

modo fondamentale, senza per�o fornire una spiegazione soddisfacente per la sequen-

za C. Questa interpretazione risulta dall'estensione ad alte luminosit�a delle relazioni

periodo-luminosit�a tipiche delle stelle RGB meno luminose, che per�o mostrano oscil-

lazioni stellari alimentate da un meccanismo di�erente. Si tratta delle giganti rosse

che mostrano oscillazionisolar-like alimentate dalla turbolenza convettiva.

Le due interpretazioni sono state riconciliate solo recentemente daTrabucchi et al.

(2017), che ha dimostrato con successo che le sequenze B e C' sono in realt�a un'unica

sequenza, caratterizzata da un gap, dovuto ad un e�etto di selezione.

Quello che notanoTrabucchi et al. (2017) �e che, costruendo i diagrammi P-L usando i

periodi primari delle stelle, ovvero rappresentando le stellesolo in base al periodo domi-

nante, si crea il \gap" che divide le sequenze B e C'. Infatti, le stelle che pulsano con un

periodo che ricadrebbe nel gap mostrano anche un altro tipo di variabilit�a con periodo

molto pi�u lungo e spesso ben pi�u evidente, che viene pertanto identi�cato come periodo

dominante. Questo periodo si trova sistematicamente sulla sequenza D del diagramma

P-L. Trabucchi et al. (2017) escludono che si tratti di un periodo dovuto a pulsazione, in

quanto pi�u lungo del periodo del FM, e suggeriscono che per studiare in modo consistente

le relazioni PL strettamente dovute a pulsazione sia necessario prima escludere i periodi

della sequenza D. Cos�� facendoTrabucchi et al. (2017) mostrano che l'apparente gap tra

le sequenze B e C' scompare, risultando in un'unica sequenza dovuta ad un solo modo di

pulsazione.

In�ne, dal confronto con modelli di pulsazione, Trabucchi et al. (2017) forniscono la se-

guente corrispondenza tra sequenze PL e modi di pulsazione, successivamente confermata

da Yu et al. (2020):

ˆ A': terzo overtono

ˆ A: secondo overtono

ˆ B e C': primo overtono

ˆ C: modo fondamentale

1.3 Long Secondary Periods

Le LPV possono mostrare variabilit�a in aggiunta a quella dovuta alla pulsazione, e ca-

ratterizzata da periodi 5-10 volte pi�u lunghi, che viene generalmente indicata come Long
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Secondary Period (LSP). Questa variabilit�a �e quella con periodo maggiore e corrisponde

alla sequenza D del diagramma periodo-luminosit�a. All'incirca il 25 � 50% delle LPV

mostrano LSP (Wood et al., 1999). A di�erenza degli altri tipi di variabilit�a periodica che

si possono veri�care nelle LPV, non esiste ancora un modello �sico ampiamente accettato

dalla comunit�a astronomica per spiegare gli LSP. Nel corpo centrale della tesi andremo ad

analizzare i modelli proposti e vedremo quali sono accettabili e quali restrizioni richiedono,

e quali invece possono essere scartati a fronte delle scoperte pi�u recenti.

In questa sezione ci limitiamo a fornire una descrizione generale degli LSP. Vari studi (e.g.

McDonald and Trabucchi, 2019; Wood and Nicholls, 2009) forniscono evidenza osservativa

della presenza di materiale ricco di polvere nell'ambiente circumstellare delle stelle che mo-

strano gli LSP. In particolare, questi studi identi�cano una correlazione tra la presenza di

LSP ed un eccesso di emissione nel mid-/far-IR dovuto all'emissione termica della polvere,

oltre ad un aumentato tasso di perdita di massa per vento stellare.

Come spiegato nel capitolo successivo, le due principali classi di modelli proposti per spie-

gare gli LSP sono quelle di variabilit�a binaria, cio�e dovuta ad un moto or bitale periodico,

oppure di una forma di pulsazione stellare di�erente rispetto a quella che caratterizza le

altre sequenze del diagramma PL. Per capire quale modello sia pi�u appropriato �e fonda-

mentale studiare le curve di luce tipiche di queste stelle variabili. Osservando nell'ottico

questo fenomeno, si ottengono delle curve di luce abbastanza standard,con caratteristiche

comuni tra i diversi modelli. Nella �gura 1.6 sono riportati degli esempi di stelle con LSP

ben visibili, e oscillazioni primarie molto piccole, per mettere in evidenza le caratteristiche

degli LSP.
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Figura 1.6: La �gura �e riportata da
Soszy�nski et al. (2021) e mette in evi-
denza le curve di luce caratteristiche de-
gli LSP nell'ottico. Le tacche sull'asse
verticale sono spaziate di 0:1 mag

La �gura 1.6, rende evidente che un ciclo degli
LSP si divide in due parti, di lunghezza circa
uguale: nella prima parte, la luminosit�a non cam-
bia di molto, aumentando lentamente nel tempo;
nella seconda, la curva assume forma triangola-
re (la luminosit�a decresce, raggiungendo un mini-
mo, e poi aumenta nuovamente). Negli LSP con
ampiezze maggiori, i minimi possono avere dura-
ta maggiore e il triangolo pu�o superare la durata
di \met�a ciclo", in questi casi i massimi hanno
una forma pi�u arrotondata. In alcuni casi i mini-
mi hanno altezze diverse quando il ciclo si ripete,
talvolta gli LSP scompaiono per periodi di tempo
variabili.
�E dimostrato che queste curve di luce possono es-
sere spiegate dai modelli di sistema binario, ca-
ratterizzati da nubi di polveri con forma di come-
ta, ovvero con una coda che segue la compagna
(Soszy�nski and Udalski, 2014). Per quanto riguar-
da invece i modelli basati sulla pulsazione radiale;
questi permettono di ottenere periodi e ampiezze
coerenti con le osservazioni, ma non sono in grado
di riprodurre le forme delle curve di luce.
Notiamo in�ne che un aspetto fondamentale, ana-
lizzato meglio nelle sezioni successive, �e la curva di
luce vista nel dominio del mid-IR. Infatti, a causa
dell'abbondanza di polveri interstellari che carat-
terizza gli LSP, le osservazioni nel IR permettono
di ottenere curve luce diverse rispetto alle osser-
vazioni nell'ottico. Come vedremo, questo aspet-
to �e fondamentale nella prova del modello binario
come possibile spiegazione.

Notiamo in�ne che Goldberg et al. (2024) hanno recentemente dimostrato uno sfasamento

tra la curva di luce e di velocit�a radiale negli LSP, osservati conGaia (Gaia Collaboration

et al., 2023). Dai dati di Gaia �e stato infatti possibile vedere che in alcune sorgenti il

picco di luminosit�a massimo avviene con un ritardo di �= 2 rispetto al picco della velocit�a

radiale. Questo implica una situazione inaspettata che pone la stella in allontanamento

quando la luminosit�a appare massima; in modo che quando la stella risulta �sicamente

pi�u vicina all'osservatore sembra essere meno luminosa. Questa situazione �e osservata

in stelle appartenenti sia al campione studiato daNicholls et al. (2009), che nella Gaia

Collaboration et al. (2023). La situazione viene analizzata pi�u a fondo nella sezione2.3.5.

14



CAPITOLO 1. INTRODUZIONE 1.4. PERCH �E STUDIARE GLI LSP?

1.4 Perch�e studiare gli LSP?

Si �e scelto di incentrare lo studio sugli LSP per diversi motivi. In primo luogo, essi

permettono di studiare le strutture stellari e gli stadi avanzati dell'evoluzione di una stella.

Infatti, il periodo e l'ampiezza delle pulsazioni sono direttamente legati a diverse caratteri-

stiche della stella stessa, tra cui: la luminosit�a, le perditedi massa dovute ai venti stellari

e la conseguente formazione di polveri interstellari. In secondo luogo,gli LSP sembrano

essere collegati al processo di perdita di massa dalle stelle giganti rosse evolute, il quale

inietta energia e momento nel mezzo interstellare e lo arricchisce dei prodotti della nu-

cleosintesi stellare, contribuendo all'evoluzione chimica e dinamica della galassia. Questi

sono tutti elementi fondamentali per la formazione di nuove stelle.Le stelle di popolazioni

pi�u recenti sono, infatti, caratterizzate da pi�u grande variet�a di elementi, e in particolare

di metalli, creati dall'esplosione di stelle di popolazioni pi�u vecchie. �E inoltre importante

notare che tra gli elementi persi dalla stella e rilasciati nell'ambiente interstellare, a causa

dei venti, sono presenti anche C ed O, che sono alla base della vita biologica nell'Universo.

La mass-loss�e importante anche perch�e, rimuovendo l'inviluppo stellare durante le fasi

avanzate della vita della stella, interrompe l'evoluzione stellare.

Dalle teorie pi�u recenti sulle origini degli LSP, si parla di ipoteti ci esopianeti (Livio and

Soker, 1984; Retter, 2005; Soszy�nski et al., 2021), orbitanti attorno alla gigante rossa,

che diventano nane brune grazie all'accrescimento in massa dovuto aiventi stellari. Una

rivelazione degli LSP permetterebbe quindi anche di individuare gli esopianeti.
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Capitolo 2

Modelli Proposti

I modelli proposti per spiegare le origini degli LSP sono vari, vediamo diseguito un

elenco delle soluzioni proposte al problema degli LSP, raggruppandole in tre categorie:

ˆ spiegazioni basate su convezione, rotazione o attivit�a stellare;

ˆ modelli che hanno a che fare con oscillazioni stellari;

ˆ scenari che prevedono un sistema binario.

2.1 Rotazione e attivit�a stellare

2.1.1 Celle convettive giganti

Stothers and Leung(1971) propongono che gli LSP possano essere interpretati come

il tempo di turnover convettivo, ovvero il tempo di mescolamento, di celle convettive

giganti presenti nell'inviluppo stellare. Questa possibilit�a viene studiata pi�u a fondo da

Stothers (2010), utilizzando modelli pi�u dettagliati, in particolare per quanto r iguarda

la Mixing Length Theory (MLT). La teoria pu�o spiegare gli LSP osservati n elle giganti

rosse di piccola massa, fornendo cos�� un quadro uniforme e coerente per tutte le variabili

rosse semi-regolari. In breve, un ipotetico segnale periodico potrebbe essere dovuto al

tempo-scala di queste celle convettive, tramite la relazione:

tconv =
l

vc
(2.1)

dove l indica l'estensione della cella convettiva evc la velocit�a di convezione. Si raggiun-

gono periodi signi�cativamente pi�u lunghi del FM solo quando l tende al raggio stellareR,

e se la convezione �e subsonica (vc < c s). Si ottengono cos�� valori di luminosit�a e velocit�a

radiale con ordini di grandezza concordi a quelli delle osservazioni e�ettuate ( Stothers,

2010).
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Vediamo pi�u in dettaglio il funzionamento della MLT. Essa permet te di sempli�care lo

scenario della convezione, traducendo i moti caotici in un calcolo monodimensionale, a

simmetria sferica, approssimando le celle a bolle di gas che attraversano una distanza ra-

diale pari alla \lunghezza di mescolamento"l (mixing length), per poi dissolversi perdendo

la propria identit�a e scambiando calore con l'ambiente circostante. l �e un parametro libe-

ro, di valore sconosciuto a priori, che si ricava dalla relazionel = � MLT HP . Il parametro

deve essere calibrato con i valori determinati dal confronto tra i modelli teorici con i dati

osservativi. HP �e l'altezza di scala di pressione, ovvero la distanza radiale lungola quale

P cambia di un fattore e. Per stelle supergiganti rosse (red supergiants, RSG) si ha tipi-

camente� MLT � 2 � 4 (Chun et al., 2018; Goldberg et al., 2022). Notiamo che la velocit�a

di convezione e il 
usso convettivo sono entrambi ricavabili dalla MLT e sono legati alla

nozione di superadiabaticit�a, che esprime di quanto il gradiente di temperatura osservato

eccede il valore del gradiente nel caso adiabatico:

vc
2 = gQ(r � r e)

l2

�H
(2.2)

Nel caso di inviluppi convettivi estesi nelle RGB, AGB e RSG, allora �e soddisfatta la

richiesta l � R; infatti, alti valori di HP generano celle di convezione di dimensioni suf-

�cientemente estese, come ottenuto sia dalle simulazioni teoriche che dalle osservazioni.

Dagli studi su Betelgeuse (Goldberg et al., 2022, 2024; Joyce et al., 2020), una delle

RSG meglio osservate, si pu�o collegare raggio stellare, velocit�a convettiva e LSP con una

relazione del tipo:

vc;LSP =
R
P

= 2 :8
km
s

�
R

764R�

� �
P

2170d

� � 1

: (2.3)

Per velocit�a convettive tipiche di una RSG ( � 5 � 25km=s) si ottengono periodi dello

stesso ordine di grandezza degli LSP osservati. Vediamo adesso quali sono le di�colt�a

incontrate nell'adattare questo modello ai dati osservati per gli LSP. Innanzitutto, poich�e

le convezioni su grande scala sono osservate nella maggior parte delle gigantifredde, ci si

aspetterebbe di rivelare gli LSP in tutte queste stelle. In realt�a invece, gli LSP sono stati

osservati in circa il 30% dei casi (Nicholls et al., 2009; Soszy�nski et al., 2021).

Bisogna considerare anche la persistenza del fenomeno; infatti, i moti convettivi non ri-

mangono coerenti nel tempo, mentre gli LSP hanno una natura relativamente stabile. Ta-

kayama (2023) ha dimostrato che nella LMC e nella SMC le stelle che mostrano variazioni

di durata dei periodi degli LSP sono solamente l'1:5% e il 2:3%, rispettivamente.
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2.1.2 Interazione tra modi di pulsazione

Questo modello presuppone che modi di pulsazione diversi possanointeragire tra di

loro, andando a determinare periodi di variabilit�a fotometrica su�c ientemente lunghi da

ricadere nella categoria degli LSP. Tuttavia questo processo produce una variazione pe-

riodica di ampiezza, ma non �e in grado di spiegare le variazioni nella luminosit�a media

della stella. Inoltre, se a causare gli LSP fossero interazioni tra modi diversi, dovrebbe

essere possibile individuare le rispettive frequenze nello spettro di frequenza delle stelle

che mostrano LSP, cosa che non risulta dalle osservazioni. Per esempio,nello studio di

Betelgeuse diGoldberg et al. (2024), invece di risultare un segnale indipendente, l'LSP

sarebbe strettamente legato alle frequenze di FM e 1O, con sfasamenti del 19% e 10%

rispettivamente.

In�ne, le interazioni tra modi dovrebbero in
uenzare la strutt ura dell'inviluppo all'inter-

no del quale i modi si propagano, facendo s�� che nello spettro di oscillazione siano visibili

frequenze di combinazione.Goldberg et al. (2024), ad esempio, hanno analizzato un vasto

assortimento di dati osservativi per Betelgeuse senza trovare evidenza a supporto di questa

spiegazione.

2.1.3 Rotazione di�erenziale

Nel tentativo di dimostrare l'origine delle curve di luce caratteristiche degli LSP, Wood

et al. (2004a) propongono che le stelle che presentano il fenomeno abbiano forme di \sfe-

roidi prolati rotanti", ovvero con raggio polare maggiore rispetto a quello equatoriale.

Tuttavia per sostenere il modello sono richieste velocit�a dirotazione troppo elevate rispet-

to a quelle osservate. Inoltre, la rotazione di un corpo solido di questo tipo non sarebbe in

grado di giusti�care l'evidente relazione P-L osservata nel diagramma periodo-luminosit�a.

�E stato successivamente proposto un modello che prevede una rotazione di tipo di�erenzia-

le. Questo �e possibile poich�e le stelle massicce di MS sono caratterizzate da una rotazione

del core con velocit�a circa 100 volte superiore (Heger et al., 2000) rispetto a quella del-

la super�cie. Tuttavia questa relazione non �e necessariamente preservata durante le fasi

successive dell'evoluzione.Mosser et al.(2024) studiano la rotazione di�erenziale durante

la fase di bruciamento dell'elio nelcore stellare per giganti rosse di piccola massa, usando

un modello semplice a tre zone che consiste di uncore di elio denso circondato da uno

strato radiativo con un pro�lo di rotazione regolare, circondato a sua volta da un invilup-

po convettivo rigido. Assumendo che tale modello sia valido anche per stelle di range di

massa maggiore, allora il tasso di rotazione delcore in questo tipo di stelle diminuisce con
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l'inverso del quadrato del raggio stellare (/ 1
R2 ).

L'applicazione del modello ad un caso di LSP noto �e stata fatta daGoldberg et al. (2024)

per Betelgeuse; essi hanno ottenuto che ilcore ruota con un tasso di circa 400 giorni, mol-

to minore dell'atteso valore di � 2100 giorni per il periodo degli LSP. Quindi nel caso di

Betelgeuse, la rotazione di�erenziale delcore non �e un modello accettabile. In ogni caso,

Jermyn et al. (2020) dimostrano che la rotazione di�erenziale �e molto bassa per stelle con

grandi inviluppi convettivi, che sono presenti durante la fasi di RGB e AGB interessate

dal fenomeno degli LSP.

Questo rende possibile scartare anche il modello di rotazione di�erenziale come origine

degli LSP.

2.1.4 Magnetismo

I fenomeni magnetici giocano un ruolo fondamentale nell'evoluzione stellare; un esem-

pio importante �e il funzionamento del ciclo magnetico solare. Il processo che genera il

campo magnetico nel Sole �e noto come dinamo solare. A causa della rotazionedi�erenzia-

le del Sole, in cui la super�cie all'equatore ruota pi�u velocemente rispetto ai poli, il campo

magnetico, inizialmente di tipo poloidale, viene distorto. Le linee dicampo magnetico ven-

gono avvolte e piegate, emergendo verso la super�cie solare come campi toroidali. Questo

processo porta alla formazione delle macchie solari, che sono una delle prove osservative

pi�u chiare di una periodicit�a nell'attivit�a magnetica del Sol e.

Il modello teorico proposto in questa sezione suggerisce che ciclimagnetici simili possano

esistere in altre stelle e che questi possano spiegare gli LSP.Soszy�nski and Udalski (2014)

dimostrano che le curve di luce degli LSP sono essenzialmente identiche a quelle delle stelle

variabili con una macchie stellari sulla fotosfera. Gli articoli a sostegno della teoria sono

due in particolare: Soker and Clayton(1999) applicano il modello alle AGB, mentre Wood

et al. (2004b) lo applicano alle RSG.

Le problematiche riscontrate sono invece esaminate daOlivier and Wood (2003). Essi so-

stengono che l'attivit�a della cromosfera possa essere legata alle origini degli LSP per mezzo

dell'attivit�a magnetica della stella, ma individuano due proble mi fondamentali: da una

parte il modello non giusti�ca le variazioni della velocit�a radiale , dall'altra le variazioni di

cromaticit�a nelle variabili osservate nella LMC sono inconsistenti con il moto delle macchie

solari (Takayama et al., 2015; Wood et al., 2004a). Takayama et al. (2015), in particolare,

esaminano le variazioni di luce e di colore dovute alla comparsa di una macchia scura su

una gigante rossa; essi costruiscono un modello costituito da un sistema binario composto

da una stella gigante rossa in rotazione con una macchia isotermica, a geometria circola-
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re, e con una compagna orbitante abbastanza debole da non essere rivelata. Tuttavia, il

modello creato fallisce nel riprodurre le variazioni di luce e colore dovute al fenomeno LSP

nelle stelle O-rich.

Un altro problema riguarda la durata dei cicli magnetici; infatti, al con trario del Sole,

stelle che percorrono il RGB e la AGB dovrebbero avere cicli di durata ben superiore agli

11 anni stimati per il Sole. I campi magnetici in questi tipi di stelle non hanno ancora

cicli ben studiati, ma per quanto riguarda il Sole il periodo �e del tipo:

Tsolar �
R2

�
(2.4)

con R raggio stellare e� di�usivit�a magnetica, che �e funzione della scala dei moti convett ivi

e della conduttivit�a della stella. Andando a sostituire i valori pe r stelle che mostrano gli

LSP, i cicli magnetici aumentano notevolmente in durata.

Poich�e i periodi degli LSP sono invece generalmente minori di 11 anni,i cicli magnetici

sono di�cilmente una spiegazione accettabile per il fenomeno.

2.2 Modelli con Pulsazioni Stellari

Visto il successo della teoria delle pulsazioni nello spiegare unagrande variet�a di os-

servazioni di variabilit�a stellare periodica, sono stati proposti con diverse modalit�a dei

modelli che prevedono pulsazioni di tipo radiale e, con popolarit�a maggiore, pulsazioni

non-radiali, per spiegare gli LSP. Analizziamo nel seguito entrambe le classi di pulsazione.

2.2.1 Pulsazioni radiali

Possibilit�a che gli LSP siano FM

Vista la di�colt�a nell'identi�care i periodi multipli di variab ilit�a nelle giganti rosse

con modi di pulsazione (Trabucchi et al., 2017; Wood, 2015), esiste in teoria la possibilit�a

che gli LSP siano in realt�a dovuti al modo di pulsazione radiale pi�u lungo, cio�e il FM.

Nel caso speci�co di Betelgeuse,Saio et al. (2023) propongono che il periodo di variabilit�a

classicamente identi�cato con il LSP, di � 2100 giorni, possa essere il FM. Se questo fosse

il caso, la stella non presenterebbe a�atto l'LSP e il problema sarebbe risolto alla radice.

Vediamo per�o perch�e questa ipotesi non �e accettabile.

Joyce et al.(2020) notano innanzitutto che una periodicit�a di � 2100 giorni non pu�o essere

giusti�cata da un meccanismo di driving come il � � mechanism. Infatti, non sono in grado

di riprodurlo con simulazioni numeriche, n�e da modelli di oscillazioni lineari eseguite con

i codici GYRE ( Townsend and Teitler, 2013; Townsend et al., 2018), n�e con quelli idrodi-

namici monodimensionali per mezzo di MESA (Jermyn et al., 2023).
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MacLeod et al. (2023) studiano l'e�etto del Great Dimming sui periodi dei modi di oscil-

lazione, notando che il FM viene perturbato, diventando una sovrapposizione di overtoni.

Anche MacLeod et al. (2023) sfruttano i calcoli di GYRE sia nel caso adiabatico, che

non: il risultato dei calcoli, confermato anche daJadlovsk�y et al. (2024), �e che, a seguito

dell'oscuramento di Betelgeuse il modo dominante �e passato dal FM al primo overtono.

In generale, le variabili SR possono scambiare l'energia delle pulsazioni tra gli p-modes,

quindi il passaggio da FM a 1O �e energeticamente accettabile, mentre il passaggio da FM

a LSP non lo �e. Solitamente in questo tipo di stelle gli scambi di energia si veri�cano per

periodi con una risonanza 2 : 1 come avviene per i periodi di 400 e 200 giorni per Betel-

geuse (Buchler et al., 2004). Il fatto che, successivamente alGreat Dimming il periodo

dominante sia passato da 400 a 200 �e un'indicazione importante del fatto che sia proprio

400 giorni il periodo corrispondente al FM.

Vediamo inoltre che, per produrre un periodo fondamentale di� 2100 giorni �e richiesto un

raggio di � 1330 R� , come ottenuto da Saio et al. (2023). Questa stima �e fortemente in

contrasto con le osservazioni e�ettuate, dalle quali si ottengono valori superiori a 1100 R�

solamente a frequenze d'onda maggiori, per le quali si osservano anche glistrati molecolari

esterni alla fotosfera (Cannon et al., 2023; O'Gorman et al., 2017).

Per concludere, abbiamo un'evidenza evolutiva a dimostrare che ilperiodo pi�u lungo �e e�et-

tivamente un LSP. Infatti, Neuh•auser et al. (2022) mostra che Betelgeuse ha attraversato

recentemente il gap di Hertzsprung nel diagramma HR. Questo colloca la stella nelle prime

fasi di bruciamento dell'elio, in disaccordo con le implicazioni di un modo fondamentale

di 2100 giorni, che richiederebbero che la stella fosse nella fase dicore-carbon-burning.

Meccanismo � della polvere

Uno dei meccanismi di driving delle pulsazioni �e il � � mechanism, un meccanismo di

pulsazioneself-excited modulato dall'opacit�a. Nell'approssimazione di Kramers, quest'ul-

tima dipende da densit�a e temperatura come:

� / � aTb (2.5)

Ovvero, dato b > 0, a una compressione e surriscaldamento corrisponde un aumento di

opacit�a. Ne segue una riduzione del 
usso radiativo, un accumulo di energia e un aumento

della pressione del gas, che produce un'espansione degli strati esterni della stella. L'espan-

sione �e accompagnata da un ra�reddamento e quindi da un calo di opacit�a, che permette

di smaltire l'eccesso di energia e risulta in una nuova fase di compressione. Un processo

di questo tipo pu�o avvenire anche in un ambiente circumstellare ricco di polvere.
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Winters et al. (1994) e Hoefner et al.(1995) sostengono che le variazioni di opacit�a nella re-

gione atmosferica della stella possono determinare l'instaurazione del meccanismo� , come

dimostrato tramite simulazioni idrodinamiche che includono la trat tazione del trasporto

radiativo e della formazione di polvere. Inoltre, Hoefner et al. (1995) ottiene un modello

di venti stazionari, che mostrano la formazione di polveri e di onde d'urto, dimostrando

in modo indipendente la presenza di un meccanismo� indotto dalla polvere.

La relazione tra il periodo delle pulsazioni (�) e la densit�a media della stella segue:

� /
1

p
G�

/ R3=2 (2.6)

dove la seconda proporzionalit�a presuppone che la massa sia dominatadal materiale stella-

re e non dalle polveri. Prendiamo per esempio una stella caratterizzata da una proporzione

LSP : F M � 5, visto che il FM �e un'oscillazione con�nata entro il raggio fotosferico (ot-

tico o IR), il raggio associato alle variazioni di RV sia � 3 volte il raggio stellare. Questa

semplice stima �e coerente con il posizionamento all'interno della regione sondata dalle os-

servazioni radio; questo indica una presenza signi�cativa di polveri circumstellari, da 2 a

6 raggi stellari.

Un altro vantaggio del meccanismo� della polvere �e la capacit�a di riprodurre simulta-

neamente il comportamento cromatico degli LSP e spiegare i minimi osservati nell'IR,

apparentemente determinati dalla presenza di polveri di fronte alla stella lungo la linea di

vista (Percy and Shenoy, 2023; Soszy�nski et al., 2007, 2021). Le pulsazioni proposte, se

capaci di coinvolgere la stella nella sua interezza, sono in grado di spiegare lo sfasamen-

to tra curva di luce e RV tra gli LSP, dove il minimo di luminosit�a (ovvero una grande

presenza di polveri) �e posizionato poco dopo il massimo in RV (la velocit�a radiale della

fotosfera �e bassa, ma in aumento).

Wood et al. (2004b) riprende gli argomenti precedenti, notando per�o alcune importanti

problematiche. Infatti, poich�e il � � mechanism della polvere �e localizzato nell'atmosfera,

non pu�o spiegare variazioni di velocit�a radiale associate al gas fotosferico. Notiamo, in�ne,

che grandi variazioni di luminosit�a e raggio stellare, dovrebbero naturalmente coinvolgere

cambiamenti signi�cativi nella Te� , che non sono invece visti nelle stelle con LSP (e.g. in

Betelgeuse,Goldberg et al. (2024)).

Concludiamo quindi che, nonostante alcuni tipi di pulsazioni con origini esterne alla stel-

la siano capaci di spiegare la fase della RV e gli LSP, non c'�e una spiegazione accettabile

perch�e queste variazioni avvengano senza cambiamenti rilevabili nella temperatura e�cace.
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2.2.2 Oscillazioni non-radiali

A�nch�e i modelli di oscillazioni non radiali siano in grado di rappresen tare gli LSP �e

necessario che essi prevedano un meccanismo didriving capace di generare pulsazioni con

frequenze minori del FM. Non si pu�o, allora, trattare di oscillazioni acustiche, che sono

caratterizzate da frequenze che non possono scendere al di sotto del FM. Questi meccanismi

possono essere intrinseci alla stella, oppure dovuti a delle forzeesterne. Consideriamo di

seguito delle sorgenti di pulsazioni non-radiali di tipo intrinseco.

Strange modes

Wood (2000) introduce, almeno teoricamente, una nuova famiglia di pulsazioni, gli

strange modes, che si veri�cano a causa dell'interazione tra le oscillazioni stellari e il

trasporto convettivo di energia. Tutti i modi trovati sono altamente s morzati (vedi anche

Wood and Olivier, 2014); tuttavia, �e possibile che un diverso trattamento della convezione

possa portare a modi instabili in grado di spiegare gli LSP osservati in alcune giganti rosse.

A supporto di questa spiegazione c'�e lo studio diHinkle et al. (2002), i quali hanno studiato

un campione di 6 SRV con variazioni di velocit�a radiale incompatibili con i moti orbitali

(cio�e l'altro principale scenario per gli LSP, vedi sezione2.3), e proposto una pulsazione

di natura ancora ignota per spiegarne gli LSP, schierandosi a favore deglistrange modes.

Pi�u recentemente, Saio (2009) ha descritto meglio gli strange modes: essi appaiono in

ambienti estremamente non-adiabatici, dove l'energia di pulsazione�e fortemente con�nata

in una regione in cui la pressione di radiazione �e molto pi�u grande della pressione del

gas. L'instabilit�a genera una coppia di modi di pulsazione: uno fortemente eccitato e

uno fortemente smorzato, a causa di una signi�cativa di�erenza di fase tra i massimi di

pressione e densit�a.

Saio et al. (2015) cercano di conciliare questo nuovo modo di oscillazione con gli LSP, con

risultati almeno in parte positivi. Le ampiezze di oscillazione deglistrange modessono

limitate, poich�e sono localizzate solamente negli strati non adiabatici pi�u esterni, dove

il 
usso di energia radiativa �e pi�u importante del 
usso di energi a convettiva. I periodi

dei modi convettivi aumentano con la luminosit�a e i tassi di crescita sono paragonabili

ai periodi di oscillazione. La relazione P-L, espressa della sequenza D del diagramma

periodo-luminosit�a, �e coerente con le previsioni, se si adotta unvalore � = 1 :2, per il

parametro della MLT. Tuttavia, la temperatura e�ettiva della se quenza di giganti rosse

della LMC �e troppo elevata per corrispondere al valore scelto; essa �ecoerente, invece, con

modelli con � = 1 :9, che prevedono periodi troppo brevi per rappresentare e�cacemente
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gli LSP.

g-modes

I g-modessono un tipo di oscillazioni stellari in cui la forza di richiamo �e dovuta alla

gravit�a sotto forma di spinta di galleggiamento. Questi modi di pulsazione sono caratteriz-

zati da periodi pi�u lunghi rispetto ai modi precedenti e frequenze inferiori al FM radiale,

con spostamenti di massa che avvengono principalmente in direzione non-radiale. Sono

stati introdotti come possibile soluzione daWood et al. (1999), ma sono parzialmente in

contrasto con la struttura degli inviluppi delle RSG.

Sia Wood et al. (2004b) che Takayama et al. (2015), concordano che ig-modessi svilup-

pano nella zona radiativa, che nelle stelle con LSP �e, se presente, molto sottile e situata

all'esterno dell'inviluppo convettivo. Le dimensioni di questa regione limitano lo sviluppo

delle ampiezze delle oscillazioni, rendendo impossibile la giusti�cazione delle ampiezze di

variazioni della luminosit�a e della velocit�a radiale per il fenom eno degli LSP. Goldberg

et al. (2024), nell'analisi che propongono rispetto a Betelgeuse, a�ermano che modi di

questo tipo, con ampiezze su�cientemente elevate da permetterel'osservazione astrono-

mica, prevedono l'esistenza di una regione radiativa estesa e in quiete, vicina alla super�cie

della stella, nella quale il modo di oscillazione pu�o propagarsi liberamente. Questo strato

ipotetico non �e stato rivelato n�e da calcoli teorici, n�e dalle osservazioni. Inoltre, anche

considerando oscillazioni con origini nelcore, a causa dell'estesa regione convettiva di

Betelgeuse, i modi si indebolirebbero enormemente durante l'attraversamento, risultando

cos�� non osservabili sulla super�cie.

Gli g-modessono quindi in grado di riprodurre i periodi degli LSP, ma non le loro ampiezze

delle oscillazioni, indipendentemente dal luogo di origine all'interno della stella.

2.3 Binariet�a

Vediamo di seguito in che modo un sistema binario potrebbe spiegarela comparsa

degli LSP. Questo tipo di soluzioni sono quelle pi�u accreditate in quanto capaci di spiegare

tempi scala lunghi e periodi circa costanti.

2.3.1 Variabili ellissoidali

�E noto che la sequenza E del diagramma periodo-luminosit�a pu�o essere ricondotta a

sistemi binari con una componente ellissoidale (Soszy�nski and Udalski, 2014). La parziale

sovrapposizione delle sequenze E e D �e una delle evidenze principali a supporto dell'idea
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che una soluzione simile possa spiegare anche il fenomeno degli LSP.

Il sistema binario, considerato in questa sezione, �e composto da una gigante rossa e da

una compagna, solitamente una stella nella MS; quest'ultima �e invisibile alle osservazioni

a causa delle piccole dimensioni. Neanche le eclissi sono direttamente osservabili, ma dai

dati �e possibile vedere la deformazione della gigante rossa. Infatti, orbitando attorno alla

stella principale, la compagna la attira verso di s�e e, per e�etti mareali, determina una

deformazione ellissoidale della gigante stessa. Le variazioni della luminosit�a sono determi-

nate da come la stella viene vista dall'osservatore ad ogni istante; maggiore la super�cie

visibile, maggiore la luminosit�a associata. Secondo questo modello,la rotazione del corpo

ellissoidale dovrebbe determinare la variabilit�a della quantit�a di luce, emessa dal sistema,

di modo che, per ogni orbita, la curva di luce dovrebbe avere due massimi e due minimi.

Ovvero, �e stato osservato che i periodi della RV sono spesso di durata doppia rispetto a

quelli fotometrici ( Gaia Collaboration et al., 2023; Nicholls et al., 2009). Ad oggi, nessuna

stella appartenente alla sequenza D ha mostrato una tale relazione tra i cicli della RV e

della curva di luce.

Notiamo inoltre che, con i dati di Nicholls et al. (2009, 2010), la divisione delle sequenze E

e D appare netta e non giusti�ca una causa comune ai periodi delle due sequenze. Recen-

temente Gaia Collaboration et al. (2023) hanno studiato un campione di stelle candidate

come LPV di quasi 2 milioni di sorgenti candidate, di queste si �e trovato che la maggior

parte (88%) sono LPV, delle quali circa una met�a mostrano gli LSP, mentre il restante

12% sono sorgenti candidate come binarie ellisoidali.Gaia Collaboration et al. (2023) os-

servano che le giganti rosse ellissoidali sono caratterizzate da grandi ampiezze di variazioni

della velocit�a radiale (maggiori rispetto alle stelle pulsanti), e piccole ampiezze di varia-

zioni fotometriche. Al contrario, gli LSP hanno ampiezze piccole associatealla velocit�a

radiale e grandi per quanto riguarda le variazioni di luminosit�a. Questo implica che a

parit�a di periodo e di ampiezza fotometrica, le variabili ellittic he hanno grandi variazioni

della RV, mentre gli LSP hanno variazioni molto minori. Ovvero, le orbite dei sistemi

binari associati agli LSP sarebbero molto maggiori rispetto a quelle dei sistemi binari con

variabili ellissoidali. Infatti, gli elevati periodi degli LSP, impl icano orbite ampie e, quindi,

piccole ampiezze di velocit�a radiale.

In�ne, Nicholls et al. (2010) hanno dimostrato che le stelle appartenenti alla sequenza

E non hanno evidenza di eccessi di emissione nel mid-IR ad indicarepresenza di polveri

circumstellari, che caratterizzano invece le stelle della sequenza D.
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2.3.2 Binarie simbiotiche

Le binarie simbiotiche sono dei sistemi nei quali la stella principale, solitamente una

gigante rossa, �e orbitata da una WD, che cresce in massa grazie alla stretta relazione

tra le compagne, legate da 
ussi di materia dalla stella gigante, verso la nana bianca. I

trasferimenti di massa in favore della nana bianca, determinano variazioni di luminosit�a

e spettri molto complessi (Hinkle et al., 2009). Proprio a causa di questo accrescimento,

gli spettri mostrano linee di emissione a temperature elevatissime, che non sono viste n�e

nella sequenza D, n�e nella E (Nicholls et al., 2009).

2.3.3 Oscillazioni indotte dagli e�etti mareali

Le oscillazioni indotte dagli e�etti mareali sono un altro tipo, diverso da quelli presen-

tati nella sezione2.2.2, di oscillazioni non-radiali che si sviluppano in ambienti fortemente

non-adiabatici. Infatti, quando �e la compagna binaria a indurre oscillazioni nella stella

principale per azione delle forze mareali, il tempo-scala dell'orbita della compagna de-

termina le variazioni nella velocit�a radiale, mentre le oscillazioni della stella principale

causano le 
uttuazioni nella luminosit�a.

Goldberg et al. (2024) applica il modello al caso di Betelgeuse, sostenendo che una modu-

lazione di questo tipo ricade sempre neip-modes, ovvero nelle oscillazioni di tipo acustico,

che sono limitate dal raggio. Infatti in questo caso le oscillazioni avvengono nel tempo-scala

dinamico:

Tdyn =
R
cs

(2.7)

La relazione �e valida se Betelgeuse risulta fortemente distorta, tenendo conto che perch�e la

distorsione del potenziale di Roche sia su�cientemente elevata, �e necessario che il periodo

dell'orbita sia breve (� F M ). Questo implica che modi di oscillazione dovuti all'azione

della marea non possono avere frequenza molto minore rispetto al modo fondamentale.

Proviamo adesso ad a�rontare il problema ragionando al contrario, considerando un po-

tenziale del sistema orbitale capace di generare un modo di pulsazioneche agisce su tutto

il sistema. In questo caso, se il mezzo che subisce la pulsazione �euna shell di polveri che

contiene entrambi i corpi, allora non �e chiaro come le pulsazioni possanoavvenire in un

ambiente con denist�a cos�� bassa. Possiamo considerare per�o il caso in cui le pulsazioni

determinano cambiamenti nello strato di polveri capaci di modi�care la luminosit�a e il

comportamento cromatico osservato. Se la modulazione di RV ed il periodo dell'oscilla-

zione indotta dall'azione mareale fossero in una risonanza 1 : 1, questo sarebbe in grado

di spiegare la variazione di RV che avviene conTe� all'incirca costante. Tuttavia questo
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scenario �e indipendente dall'orientamento rispetto all'osservatore e quindi non spiega il

ricorrente sfasamento tra curve di luce e di RV.

2.3.4 Modello binario con compagna circondata da polveri

La prima proposta di una soluzione che prevede un modello binario risale a Wood

et al. (1999). Egli avanza l'idea che gli LSP siano causati dall'eclissi della stella AGB da

parte di una nube di polveri, accresciuta in materia, che circonda una compagna binaria

invisibile. Secondo questo modello, la gigante rossa ha un raggio su�cientemente grande

da riempire il proprio lobo di Roche e trasferire massa sulla compagna per \Roche lobe

over
ow". Anche se il lobo di Roche non �e interamente riempito, il t rasferimento di massa

pu�o avvenire grazie alla presenza di un intenso vento stellare.Questo modello pu�o essere

considerato una prima forma del modello poi ripreso daSoszy�nski et al. (2021) del sistema

binario con compagna circondata da polveri interstellari. Il modello di Soszy�nski et al.

(2021) ha per�o una caratteristica fondamentale, che lo pone un passo avanti rispetto ai

modelli precedenti. Egli propone che la compagna del sistema binario nasca in realt�a come

un pianeta di tipo gioviano e diventi una nana bruna (brown dwarf, BD) o una stella di

massa molto piccola, tramite accrescimento. Questa proposta �e basata sugli studi prece-

denti di Livio and Soker (1984) e Retter (2005).

Voglio so�ermarmi prima sui modelli precedenti a questo, ovvero sul sistema binario de-

scritto da Nicholls et al. (2009). Essi, infatti, presentano un sistema pi�u semplice, sen-

za parlare di un'ipotetica nube di polveri. Gli autori propongono questo modello come

spiegazione soddisfacente della forma delle curve di luce ottenuta dai dati di MACHO e

OGLE, ma riportano anche alcune criticit�a del modello. Sono presenti due problematiche

fondamentali:

1. Dai dati utilizzati nella ricerca, gli autori ottengono i seguenti valori per una stella

tipica della sequenza D: l'ampiezza di velocit�a �e 3:5 Km=s, la massa totale del sistema

�e all'incirca 1 :5 M� , la separazione orbitale �e circa 1:4 au e la compagna ha massa

0:09 M� . La compagna sarebbe quindi una nana bruna, ma, dalle osservazioni, �e

noto che tra le compagne delle stelle nella MS, le BD sono piuttosto rare rispetto a

corpi tipo stelle pi�u massive e pianeti (si parla infatti di \brown dwarf desert"). Si

calcola che solo lo 0:86% delle stelle di piccola massa della MS hanno questo tipo di

compagne, mentre circa il 30% di queste stelle mostra LSP durante la AGB. Questo

rende molto improbabile una soluzione di questo tipo.
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Figura 2.1: Distribuzione dell'angolo di periastro, ! . In rosso sono riportati i dati dello studio di
Nicholls et al. (2009), in blu invece i dati dei campioni combinati di Hinkle et al. (2002) e Wood
et al. (2004b), eliminando rispettivamente due stelle per Hinkle e una per Wood, a causa di errori
troppo elevati.

2. Per quanto riguarda invece il problema posto dall'angolo di periastro,vediamo che

di�cilmente si tratta di una distribuzione casuale dell'angolo. Facc iamo riferimento

alla �gura 2.1 per supportare i dati ottenuti dallo studio di Nicholls et al. (2009),

secondo i quali la mediana della distribuzione �e 227� . Notiamo che uno studio

analogo, fatto sulla LMC e sulla Via Lattea da Hinkle et al. (2002) e Wood et al.

(2004b), mostrano lo stesso tipo di picco. Questo fa presupporre che gli LSP abbiano

causa comune in tutte le galassie. Tuttavia la probabilit�a che la distribuzione degli

angoli di periastro osservata sia consistente con una distribuzione uniforme �e del

1:4 � 10� 3.

Mentre l'angolo di periastro rimane una problematica ancora oggi irrisolta, la massa

della stella �e giusti�cabile con i modelli pi�u recenti citati, che prevedono che la compagna

binaria nasca come pianeta e accresca poi a causa dei venti stellari della RG. Vediamo

quindi il modello di Soszy�nski et al. (2021) pi�u nel dettaglio, partendo dai vantaggi di una

simile teoria.

Il modello �e noto come scenario di occultazione, poich�e prevede una compagna binaria in

grado di \trascinare" una nube di polveri e gas lungo la linea di vista dell'osservatore,

eclissando la gigante rossa. I vantaggi di una teoria di questo tipo sono diversi:

1. spiega in modo naturale tempi-scala maggiori degli FM

2. permette modulazioni della RV nei tempi-scala degli LSP
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3. non prevede cambiamenti signi�cativi della Te�

4. spiega il comportamento cromatico collegandolo alle polveri

Questo modello �e anche una giusti�cazione ragionevole del perch�e la sequenza D sembra

estendersi a partire dalla sequenza E.

L'obiettivo della ricerca di Soszy�nski et al. (2021) �e quello di sfruttare le abbondanze di

gas circumstellare, legate alla presenza degli LSP, per osservare le variazioni dell'emissione

nell'IR. Se il corpo secondario �e circondato da polveri che emettono nell'IR, allora osser-

vando nel mid-IR, si dovrebbero osservare due minimi, dovuti rispettivamente: all'eclissi

gi�a nota, della RG da parte della compagna, e all'eclissi secondaria, durante la quale la

compagna si trova \dietro" alla RG, dal punto di vista dell'osservatore posto sulla Terra.

Nel secondo caso �e l'emissione termica nell'IR della nube di polveri a venire occultata dal

disco stellare della gigante rossa.

(Soszy�nski et al., 2021) analizzano un campione di 700 stelle con LSP caratterizzati da cur-

ve stabili e su�cientemente campionate nell'IR, i dati sono presi dall'archivio NEOWISE-R

(Mainzer et al., 2014). Si riporta in �gura 2.2 la di�erenza tra le curve di luce nell'ottico,

dai dati di OGLE, rispetto ai dati ottenuti nei mid-IR.

Studiando la posizione dei minimi secondari viene determinata la traiettoria delle orbi-

te delle compagne: se il minimo secondario �e simmetrico tra i primari, si tratta di un'orbita

circolare, mentre, al crescere dell'asimmetria, cresce l'eccentricit�a delle orbite. I risultati

ottenuti sono in accordo con la \tidal circularization theory", secondo la quale, con il pas-

sare del tempo, le orbite tendono ad acquisire una forma sempre pi�u circolare per e�etto

delle forze mareali in atto tra i corpi del sistema binario.

I minimi secondari sono stati rivelati in circa 350 sorgenti. Bisogna per�o notare che al-

trettante sorgenti analizzate non mostrano questo comportamento.

Percy and Shenoy(2023) analizzano pi�u a fondo la proposta di Soszy�nski et al. (2021), evi-

denziando le problematiche fondamentali: riprendendo il problemadell'angolo di periastro

�e infatti inevitabile che, se si considera una distribuzione arbitraria di inclinazioni, allora

il numero di sistemi binari debba essere maggiore rispetto al numero di LSP individuabili.

Devono infatti essere presenti sistemi visti \face-on" nei quali le eclissi non avvengono

a�atto. �E quindi sorprendente che sistemi cos�� comuni non siano stati rilevati prima della

scoperta stessa degli LSP.

Percy and Shenoy(2023) fanno anche notare che la formazione di polveri richiede la

presenza di metalli e che questo scenario non �e interamente consistente con la frequente

osservazione di LSP in ambienti relativamente poveri di metalli come gli ammassi globulari
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Figura 2.2: Curve di luce del campione di stelle analizzato daSoszy�nski et al. (2021). In blu la
curva in ottico, con i dati di OGLE, in arancione e rosso i dati IR nelle bande W1 e W2 di WISE,
rispettivamente.
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Figura 2.3: Curve di luce in banda I e velocit�a radiali dai i dati di OGLE . Sono riportati gli
adattamenti sinusoidali fatti per le stelle di Nicholls et al. (2009), poste in ordine decrescente di
sfasamento. L'immagine �e presa dall'articoloGoldberg et al. (2024)

e la Nubi di Magellano.

L'ultima problematica a�rontata da Percy and Shenoy(2023) �e che Soszy�nski et al. (2021)

selezionano nella propria analisi degli LSP collocati nella parte centrale della relazione P-L

del diagramma periodo-luminosit�a (Fig. 1.5), in modo da avere la certezza di stare analiz-

zando e�ettivamente LSP. Tuttavia, questo metodo potrebbe involontariamente risultare

in un bias o in un errore di selezione dei dati.

2.3.5 Modulazione del materiale circumstellare vicino alla compagna

Questo modello viene proposto daGoldberg et al. (2024), che ne analizzano la validit�a

studiando come esso pu�o essere applicato al caso di Betelgeuse. Gliautori notano che, nelle

osservazioni ottenute dalla missioneGaia (Gaia Collaboration et al., 2023), il massimo di

luminosit�a avviene con un ritardo di �= 2 rispetto al massimo di velocit�a radiale. Ovvero,

quando la luminosit�a �e al minimo, la velocit�a radiale risulta in aumento. In particolare, per

Betelgeuse lo sfasamento risulta pari a� 0:63� . Questo indica che al minimo di luminosit�a,

la gigante rossa inizia ad allontanarsi dall'osservatore, che �e la condizione opposta rispetto

a quella proposta daSoszy�nski et al. (2021).

Goldberg et al. (2024) riportano alcuni esempi di stelle osservate daGaia, calcolando lo

sfasamento delle curve di luce rispetto alle velocit�a radiali. Essi rappresentano inoltre lo

sfasamento degli LSP calcolato per il campione studiato daNicholls et al. (2009) e per

un campione ristretto degli LSP candidati da Gaia Collaboration et al. (2023). Nella

�gura 2.3, le distribuzioni dei due set risultano abbastanza concordi, molte stelle hanno

sfasamento dell'ordine di� �= 2.

Appare chiaro dalla �gura 2.3 che, nonostante il modello della compagna binaria cir-

condata da polveri (Sez.2.3.4) spieghi con successo le ampiezze della RV e il periodo della

LC in Betelgeuse (Goldberg et al., 2024), non riesce a spiegare il valore ricorrente dello

sfasamento osservato tra le due curve.
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Figura 2.4: Modello teorico dell'e�etto di una compagna binaria in grado di \modulare" la nube
di polveri. Nella parte centrale dell'immagine �e rappresentata la stella (corpo rosso) circondata
dal gas circumstellare (linee rosse e arancioni), orbitata dalla compagna (cerchio nero). I moti dei
corpi sono rappresentati dalle frecce. Nel pannello soprastante �e visibile un ciclo della curva di luce
e in quello sottostante le variazioni della RV. La �gura �e presa dall'art icolo Goldberg et al. (2024).

Riportiamo da ultimo la �gura 2.4 da Goldberg et al. (2024) per descrivere l'evoluzione

delle curve LC e RV rispetto alla posizione occupata dalla compagna binaria nel caso di

Betelgeuse. Sono evidenziati in particolare quattro fasi fondamentalidi un orbita:

A) RV in aumento corrisponde al minimo di luminosit�a, la compagna si trova dietro a

Betelgeuse e la fotosfera �e in accelerazione in allontanamento dall'osservatore;

B) RV �e massima quando la luminosit�a �e in aumento, la compagna sta emergendo da

dietro Betelgeuse ed �e in avvicinamento;

C) RV diminuisce quando la luminosit�a �e massima, la compagna �e posizionata di fronte

a Betelgeuse, lungo la linea di vista;

D) RV �e minima quando la luminosit�a torna a diminuire, la compagna si allontana

dall'osservatore.

Proprio a causa delle problematiche nate dal tentativo di conciliare il modello teorico

binario proposto da Soszy�nski et al. (2021) con lo sfasamento tra LC e RV notato da

Goldberg et al. (2024), �e necessaria la formulazione di un nuovo modello �sico.
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Lo sfasamento tra le curve, riportato in Fig. 2.3, suggerisce un modello nel quale la foto-

sfera inizia ad allontanarsi dall'osservatore quando la luminosit�a degli LSP �e circa minima.

Perch�e questo si veri�chi �e necessario che la compagna si troviall'incirca � in sfasamento

rispetto alle polveri che producono il minimo di luminosit�a del l'LSP. Lo scenario proposto

�e quindi ben diverso da quello ipotizzato precedentemente, che prevedeva una compagna

capace di determinare i minimi/massimi della curva di luce grazie al trascinamento della

nube di polveri di fronte alla stella principale, lungo la linea di vista. Il nuovo scenario

proposto �e quello in cui i tempi-scala degli LSP e di RV sono determinati dal periodo

orbitale della compagna, ed �e la presenza stessa della compagna a modulare, disperdere

o cambiare profondit�a ottica alle polveri circostanti. In pratica, la c ompagna \ripulisce"

dalla polvere un settore della propria orbita immersa nel guscio dipolvere circumstellare

della gigante rossa primaria.

Questo modello richiede la presenza di polveri circumstellari ed anche che il tempo im-

piegato dalle polveri per riformarsi e avvicinarsi alla compagna sia minore del periodo

orbitale. La presenza di queste polveri �e stata studiata, con risultati soddisfacenti, per

Betelgeuse, dove hanno osservato la presenza di materiale circumstellare al di fuori della

fotosfera, negli strati molecolari pi�u esterni (Goldberg et al., 2024; Smith et al., 2009).

Sia le pulsazioni che la convezione sono processi in grado di determinare perdita di massa

periodica o stocastica, che possono aumentare la presenza di polveri circumstellari. Notia-

mo che il tempo-scala delle pulsazioni (FM, 1O) �e necessariamente minore di quello degli

LSP, e l'accoppiamento degli e�etti di convezione nell'envelopecon le pulsazioni si pensa

possa essere capace di generare venti stellari (Yoon and Cantiello, 2010). La convezione �e

in grado di creare shock all'interno dell'atmosfera, strati�cando il materiale nelle regioni

pi�u esterne della fotosfera, al di fuori del raggio di formazione delle polveri, con variazioni

che avvengono con il tempo-scala deiturnover convettivi ( Fuller and Tsuna, 2024).

L'equazione per calcolare questo tempo-scala si ricava da un recentestudio di Ma et al.

(2024) su Betelgeuse, in cui vengono considerati moti convettivi negli strati pi�u profondi

della stella, notiamo che se i tempi sono invece calcolati sulla super�cie i risultati sono

molto minori:
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Nel caso di Betelgeuse in particolare bisogna anche tenere conto delGreat Dimming, un

fenomeno di oscuramento molto importante osservato tra la �ne del 2019 e l'inizio del

2020 (Dupree et al., 2020; Guinan et al., 2019; Harper et al., 2020). Questo fenomeno

�e stato causato da una nube di polveri formatasi in prossimit�a della stella, a causa di
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una diminuzione locale della temperatura in una regione della fotosfera (Montarg�es et al. ,

2021). Il Great Dimming �e quindi un fenomeno estremo di espulsione della polvere, che

ha determinato la formazione di una nube di polveri in tempi-scala minori degli LSP.

Il modello proposto in questa sezione mantiene validi tutti i vantaggiesposti nella sezione

precedente Sez.2.3.4, ma �e anche in grado di spiegare la relazione tra curva di luce e di RV

osservata in Betelgeuse (Goldberg et al., 2024) ed altre giganti rosse che mostrano LSP

nel campione diGaia (Fig. 2.3).
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Capitolo 3

Discussione

3.1 Propriet�a necessarie

L'obiettivo di questa sezione �e quello di stilare un elenco delle propriet�a e delle carat-

teristiche fondamentali necessarie per spiegare il fenomeno che origina gli LSP. Poich�e le

cause di questo fenomeno non sono ancora note con certezza, manca un modello unico in

grado di spiegare in modo completo gli LSP. Si procede ad elencare le conclusioni a cui la

ricerca ha portato �no ad ora, evidenziando i risultati ottenuti in qu esto ambito. L'elenco

che segue sar�a utile per andare a riprendere i modelli presentatinel capitolo precedente,

eliminando quelli meno plausibili sulla base di ricerche recenti e selezionando i modelli pi�u

promettenti.

Il riferimento per questa sezione �e l'elenco stilato da (Nicholls et al., 2009, vedi la loro

sezione 5.2), che ho integrato con risultati dalla letteratura pi�u recente.

i. Le stelle che mostrano gli LSP occupano una regione ben de�nita del diagramma

periodo-luminosit�a (Fig. 1.5), hanno una relazione P-L chiaramente identi�cabile

con la sequenza D (Wood et al., 1999).

ii. Si osservano gli LSP in circa 1/3 di stelle nella fase di AGB (Nicholls et al., 2009;

Soszy�nski et al., 2021).

iii. La durata degli LSP �e di � 250� 1400 giorni (Nicholls et al., 2009; Wood et al., 1999).

Il tempo scala �e maggiore di quello dinamico al raggio fotosferico (e.g.Goldberg et al.,

2024).

iv. Le variazioni delle curve di luce in ottico non sono costanti nel tempo, in generale

i minimi presentano profondit�a diverse in cicli diversi, vedi Sez.1.3 (Nicholls et al.,

2009; Soszy�nski et al., 2021; Wood et al., 1999).

v. La pulsazione primaria �e sempre visibile nelle curve di luce edurante il ciclo LSP

il periodo primario non cambia in modo signi�cativo ( Nicholls et al., 2009; Wood

et al., 2004b).
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vi. La relazione tra il periodo degli LSP e quello delle pulsazioni ditipo radiale �e � 8� 10.

I periodi di pulsazione di durata minore associati a stelle con gli LSP appartengono

solitamente alla sequenza B e corrispondono al primo o secondo overtono (Fraser

et al., 2005; Ita et al. , 2004; Wood et al., 1999).

vii. La mancanza dell'allargamento delle linee spettroscopiche risultate dalle osservazioni

sugli elementi della sequenza D indica velocit�a radiali piccole, < 3km=s; questo

suggerisce che la rotazione non �e la causa degli LSP (Nicholls et al., 2009; Olivier

and Wood, 2003).

viii. In alcuni casi le curve di RV mostrano in generale un aumento della velocit�a radiale

pi�u rapido della sua successiva decrescita (Nicholls et al., 2009), anche se questo non

rappresenta un trend generale secondoGoldberg et al. (2024). L'ampiezza massima

delle variazioni della RV �e 2 � 7 km=s, con un picco attorno a 3:5 km=s (Hinkle et al.,

2002; Nicholls et al., 2009; Wood et al., 2004b).

ix. Lo sfasamento della curva di luce rispetto alla RV segue l'andamento descritto

nella sezione2.3.5, con molte stelle che presentano uno sfasamento di circa� �= 2

(Goldberg et al., 2024).

x. La relazione tra le variazioni di colore e di luminosit�a degli LSP �e simile a quella

delle oscillazioni primarie Wood et al. (2004b). Allo stesso modo, Derekas et al.

(2006) dimostra che la relazione tra le ampiezze di variazione alle lunghezze d'onda

blu e rosse �e simile a quella delle pulsazioni stellari, mentre �e diversa da quella che

caratterizza la variabilit�a ellissoidale. RecentementeTakayama et al. (2015) notano

che le stelleO-rich hanno un arrossamento dei colori a banda larga (e.g. V-I) quando

la stella �e meno luminosa durante il ciclo dell'LSP, mentre i colori J-K subiscono

variazioni minime, talvolta diventando pi�u blu.

xi. Non c'�e relazione osservabile tra le ampiezze delle variazioni della luminosit�a degli

LSP e della velocit�a (Nicholls et al., 2009).

xii. Le ampiezze delle variazioni di luminosit�a osservate degli LSP raggiungono 1 mag

(Hinkle et al., 2002; Nicholls et al., 2009; Wood et al., 2004b) e le caratteristiche

della curva in ottico sono quelle descritte nella sezione1.3.

xiii. La larghezza equivalente delle righe di assorbimento dell'H� varia con gli LSP, questo

�e un indicatore di attivit�a nella cromosfera ( Wood et al., 2004b).

xiv. La presenza degli LSP nelle giganti rosse �e associata alla presenza di polvere circum-

stellare. Wood and Nicholls (2009) hanno dimostrato la presenza di un eccesso di

emissione nelmid-infrared per le stelle che mostrano gli LSP. Inoltre, gran parte del-

le variabili LSP mostra minimi secondari di emissione nel mid-IR (Soszy�nski et al.,

2021).
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xv. La temperatura e�cace non cambia in modo signi�cativo durante il c iclo LSP (e.g.

in Betelgeuse,Goldberg et al. (2024)).

xvi. Gli LSP hanno una natura relativamente stabile nel tempo (Goldberg et al., 2024).

3.2 Analisi dei modelli proposti

Dopo aver visto quali sono le propriet�a e le caratteristiche fondamentali degli LSP,

vogliamo vedere singolarmente i modelli per studiare quali sono le problematiche e quali

i punti a favore di ognuno:

Celle convettive giganti Questo modello teorico propone che gli LSP osservati pos-

sano essere interpretati come i tempi diturnover convettivo delle celle presenti

nell'envelope stellare. In questo modo, si riesce a riprodurre la durata caratteri-

stica degli LSP (iii. ); tuttavia, poich�e la convezione su grande scala �e osservata nella

maggior parte delle giganti fredde, ci si aspetterebbe di rivelare gli LSPin tutte

le stelle che presentano questo tipo di convezione. La stima �e indisaccordo con

l'incidenza osservata di LSP (ii. ). Inoltre, poich�e i moti convettivi non rimangono

coerenti nel tempo, non sono consistenti con la stabilit�a osservatanegli LSP (xvi. ).

Interazione tra modi Questo processo �e basato sulla possibilit�a di interazione tra modi

di pulsazione diversi, che sovrapponendosi possono determinare periodi di variabilit�a

su�cientemente lunghi da spiegare gli LSP (iii. ). Esso determina una modulazione

periodica dell'ampiezza di variabilit�a, ma non �e in grado di spiegare le variazioni

nella luminosit�a media della stella, come previste dallaxii. . Inoltre, se questo mo-

dello fosse valido, dovrebbe essere possibile individuare le frequenze delle pulsazioni

nello spettro di frequenza delle stelle che mostrano gli LSP: questo non risulta dalle

osservazioni e rende la proposta poco probabile. In�ne, le interazioni tra modi di-

versi dovrebbero in
uenzare la struttura dell'inviluppo all 'interno del quale i modi

si propagano, facendo s�� che nello spettro di oscillazione siano visibili frequenze di

combinazione.

Rotazione di�erenziale Il modello viene proposto perch�e, assumendo un'opportuna for-

ma della stella o disuniformit�a della fotosfera osservata, potrebbe riprodurre le curve

della RV (viii. ). La proposta iniziale (Wood et al., 2004a) prevedeva che le stelle

avessero la forma di \sferoidi prolati rotanti"; tuttavia, per sostenere un modello

simile, sono richieste velocit�a di rotazione troppo elevate rispetto a quelle osservate
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(xii. ). Inoltre, la rotazione di un corpo solido di questo tipo non sarebbe in grado

di giusti�care l'evidente relazione P-L osservata nel diagramma periodo-luminosit�a

(i.).

Tenendo conto di queste problematiche �e stato proposto un nuovo modello, basato

sulla rotazione di�erenziale: Goldberg et al. (2024) hanno per�o osservato che, per

Betelgeuse, questa spiegazione non sarebbe su�ciente a giusti�carei lunghi periodi

degli LSP (iii. ). In ogni caso, Jermyn et al. (2020) dimostrano che la rotazione dif-

ferenziale �e molto bassa per stelle con grandi inviluppi convettivi, che sono presenti

durante le fasi di RGB e AGB interessate dal fenomeno degli LSP.

Magnetismo Soszy�nski and Udalski (2014) studiano questa ipotesi, dimostrando che le

curve di luce degli LSP sono essenzialmente identiche a quelle delle stelle variabili che

presentano macchie stellari, dovute all'attivit�a magnetica, sulla fotosfera. Tuttavia,

Olivier and Wood (2003), nel tentativo di trovare un collegamento tra l'attivit�a

della cromosfera (xiii. ) e gli LSP, per mezzo dell'attivit�a magnetica della stella,

individuano due problemi. Da una parte, il modello non giusti�ca le variazioni

della velocit�a radiale ( viii. ); dall'altra, le variazioni di cromaticit�a ( x.) nelle variabili

osservate nella LMC sono inconsistenti con il moto delle macchie solari(Takayama

et al., 2015; Wood et al., 2004a). In�ne, sostituendo all'interno dell'equazione 2.4, i

valori ottenuti per stelle che mostrano gli LSP, si vede che i cicli magnetici aumentano

eccessivamente in durata, ben al di sopra dei periodi degli LSP (iii. ).

Pulsazioni radiali: LSP come FM Questo modello �e studiato approfonditamente per

Betelgeuse daGoldberg et al. (2024). Come dimostrano Goldberg et al. (2024);

Jadlovsk�y et al. (2024); MacLeod et al. (2023) le variabili SR possono, in generale,

scambiare l'energia delle pulsazioni tra ip-modes. Si vede quindi che il passaggio da

FM a 1O �e energeticamente accettabile, mentre il passaggio da FM a LSP nonlo �e.

Poich�e dai loro studi �e noto che a seguito delGreat Dimming la variabilit�a dominante

�e passata da FM a 1O, questo implica che il periodo pi�u lungo di variabilit�a ( � 2100

giorni) non pu�o essere attribuito al FM.

Inoltre, per produrre un periodo fondamentale dell'ordine di grandezza richiesto dal

modello, �e necessario un raggio troppo elevato rispetto alle osservazioni: questo �e

vero sia nel caso speci�co di Betelgeuse (Cannon et al., 2023; O'Gorman et al.,

2017; Saio et al., 2023), che in generale. In�ne, a parit�a di periodo ci si aspetta
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un'ampiezza di velocit�a radiale maggiore rispetto a quella osservata se fosse valida

l'ipotesi di LSP come pulsazione (Gaia Collaboration et al., 2023).

Pulsazioni radiali: dust � -mechanism Il vantaggio di questo modello �e che esso �e in

grado di riprodurre simultaneamente il comportamento cromatico degliLSP (x.) e

spiegare i minimi osservati nel IR (xi.), apparentemente determinati dalla presen-

za di polveri di fronte alla stella lungo la linea di vista (Percy and Shenoy, 2023;

Soszy�nski et al., 2007, 2021). Le pulsazioni proposte sono in grado di spiegare lo

sfasamento tra curva di luce e RV tra gli LSP, in accordo con le osservazioni (ix.).

Tuttavia, il meccanismo � �e localizzato nell'atmosfera e non pu�o spiegare modula-

zioni di RV realisticamente associate a materiale fotosferico. Notiamo, in�ne, che

grandi variazioni di luminosit�a e raggio stellare, dovrebbero prevedere cambiamenti

signi�cativi nella temperatura e�cace, che non sono invece osservati nelle stelle con

gli LSP (xv.).

Pulsazioni non-radiali: strange modes Per questo modello le pulsazioni sono dovute

all'interazione delle oscillazioni stellari con il trasporto convettivo di energia (Saio

et al., 2015). L'energia delle pulsazioni �e con�nata nella regione dominata dalla

pressione di radiazione; le dimensioni degli strati non adiabatici pi�uesterni limitano

le ampiezze delle oscillazioni stesse, e implicano ampiezze fotometriche inferiori a

quelle osservate (xii. ). Inoltre, i periodi dei modi convettivi aumentano con la lu-

minosit�a, con tassi di crescita paragonabili ai periodi di oscillazione. La relazione

P-L ( i.), espressa della sequenza D del diagramma in Fig.1.5, �e coerente con le

previsioni se si adotta un valore� = 1 :2 per il parametro della MLT. Tuttavia, la

temperatura e�ettiva della sequenza di giganti rosse della LMC �e troppo elevata per

corrispondere al valore scelto; essa �e coerente, con modelli con� = 1 :9. Quest'ultimo

valore implica per�o periodi minori di quelli necessari (iii. ). Quindi non �e possibile

generare simultaneamente delle pulsazioni in grado di riprodurre larelazione P-L e

una temperatura coerente con quelle osservate nelle giganti rosse.

Pulsazioni non-radiali: g-modes Sono un tipo di oscillazione in grado di generare pe-

riodi maggiori, dell'ordine di quelli richiesti per gli LSP ( iii. ). Tuttavia, Wood et al.

(2004b) e Takayama et al. (2015) dimostrano che i g-modessi sviluppano nella zo-

na radiativa delle stelle, che �e molto sottile ed esterna all'envelopeconvettivo, nelle

stelle con gli LSP. Anche in questo caso, le dimensioni di questa regione limitano lo
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sviluppo delle ampiezze delle oscillazioni, rendendo impossibile ottenere i risultati

richiesti per le ampiezze di luminosit�a e di velocit�a radiale (xii. ).

Binariet�a: variabili ellissoidali In questo caso si suppone che la gigante rossa abbia

forma ellissoidale a causa dell'azione mareale di una compagna vicina. Sotto l'ipotesi

di variabili ellissoidali, la curva della RV appare circa costante in tutti i cicli, diver-

samente dalle curve di velocit�a radiale degli LSP. Inoltre, una delle maggiori prove

a sostegno di questa teoria era basata sull'apparente connessione delle sequenze E

e D del diagramma periodo-luminosit�a, che sembravano sovrapporsi parzialmente.

Tuttavia, Nicholls et al. (2009, 2010) dimostrano in modo chiaro che non c'�e alcuna

sovrapposizione tra le due, ri�utando una possibile causa comune tra le sequenze.

Pi�u recentemente, Gaia Collaboration et al. (2023) hanno osservato che, a parit�a di

ampiezza fotometrica, le variabili ellissoidali mostrano ampiezza di RV molto mag-

giore rispetto a quella associata agli LSP. Hanno inoltre notato che i periodi della

RV sono spesso di durata doppia rispetto a quelli fotometrici (Gaia Collaboration

et al., 2023; Nicholls et al., 2009). Ad oggi, nessuna stella appartenente alla sequenza

D ha mostrato una relazione simile tra i cicli della RV e della curva di luce Nicholls

et al. (2010).

In�ne, Nicholls et al. (2010) hanno dimostrato che le stelle appartenenti alla sequen-

za E non hanno evidenza di eccessi di emissione nel mid-IR ad indicare presenza di

polveri circumstellari, che caratterizzano invece le stelle della sequenza D (xiv. ).

Binariet�a: simbiotiche Poich�e il modello prevede accrescimento tra la stella principale

e la compagna binaria, a favore della WD, gli spettri osservati dovrebbero mostrare

linee di emissione a temperature elevatissime. Emissioni di questo tipo non sono

viste n�e nella sequenza D, n�e nella E.

Binariet�a: oscillazioni mareali In questo caso �e la compagna binaria ad indurre oscil-

lazioni non-radiali nella gigante rossa, la cui forma dovrebbe risultaredistorta. Gold-

berg et al. (2024) hanno messo alla prova questo modello nel caso di Betelgeuse,

mostrando che per una distorsione del potenziale di Roche su�cientemente elevata

occorre una piccola separazione orbitale, con periodo non pi�u lungo del FM. Eviden-

temente questo modello non �e in grado di ricreare la durata tipicadegli LSP (iii. ).

Uno scenario alternativo prevede oscillazioni mareali in un inviluppo circumstellare

di polvere che avvolge entrambe le stelle del sistema, e sarebbe in grado di spiegare
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sia le variazioni di luminosit�a che il comportamento cromatico degli LSP (xii. , x.).

Se la modulazione di RV ed il periodo dell'oscillazione indotta dall'azione mareale

fossero in una risonanza 1 : 1, questo sarebbe inoltre in grado di spiegare perch�e la

variazione di RV avviene conTe� all'incirca costante (xv.) (Goldberg et al., 2024).

Tuttavia questo scenario �e indipendente dall'orientamento rispetto all'osservatore e

quindi non spiega il ricorrente sfasamento tra curve di luce e di RV(ix.).

Binariet�a: compagna circondata da polveri Questo modello �e stato uno dei primi

ad essere proposti (Wood et al., 1999); nei tentativi successivi di risolvere le proble-

matiche incontrate, il modello ha avuto un'importante evoluzione. Nella sua versione

pi�u recente, Soszy�nski et al. (2021) parlano di un sistema binario composto da una

gigante rossa e da una nana bruna: quest'ultima sarebbe nata come pianeta per

poi diventare una very low-mass staro una nana bruna grazie all'accrescimento da

parte della stella primaria. Questo modello soddisfa le restrizioni sulla massa della

compagna necessaria in un tale sistema binario, ma non riesce a spiegarela distri-

buzione caratteristica osservata degli angoli di periastro derivati dalle curve di luce

sotto l'assunzione di binariet�a. Infatti, la probabilit�a che la di stribuzione osservata

sia consistente con una distribuzione uniforme �e del 1:4 � 10� 3. Percy and Shenoy

(2023) notano inoltre che, se si considera una distribuzione arbitraria di inclinazioni,

allora il numero di sistemi binari deve essere ancora maggiore rispetto al numero di

LSP individuati. Devono infatti essere presenti sistemi visti \face-on" nei quali le

eclissi non avvengono a�atto. Sarebbe quindi sorprendente che sistemi cos�� comuni

non siano stati rilevati prima della scoperta stessa degli LSP.

Una teoria di questo tipo �e in grado di soddisfare le propriet�a: dei periodi, della

modulazione della RV, dellaTe� e del comportamento cromatico (iii. , viii. , xv., x.).

Soszy�nski et al. (2021) studiano la posizione dei minimi secondari nelle curve di luce

nel mid-IR e notano che la simmetria della curva di luce �e consistente con orbite

circolarizzate da e�etti mareali, come ci si pu�o aspettare per questo tipo di stelle.

Si nota per�o che i minimi secondari sono stati osservati solo nel 50% delle sorgenti

studiate da (Soszy�nski et al., 2021). Un'altra problematica riguarda la composizione

delle polveri, infatti, la loro formazione richiede abbondanze su�cientemente alte di

metalli, mentre gli LSP risultano piuttosto comuni anche in ambienti a metallicit�a

relativamente bassa come le Nubi di Magellano e gli ammassi globulari.Percy and

Shenoy(2023) notano che Soszy�nski et al. (2021) potrebbe avere commesso un er-
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rore di selezione nel suo campione selezionando solamente stelle con caratteristiche

intermedie dal diagramma periodo-luminosit�a, ovvero quelle collocate nella parte

centrale della relazione P-L degli LSP. In�ne, Goldberg et al. (2024) dimostrano che,

sebbene il modello riesca a spiegare le ampiezze della RV e il periodo della LC in

Betelgeuse, non spiega lo sfasamento tra le due curve (ix.).

Binariet�a: modulazione materiale circumstellare Questo modello �e stato studiato

nel caso speci�co di Betelgeuse daGoldberg et al. (2024), per soddisfare contempo-

raneamente la presenza di un sistema binario simile a quello proposto da Soszy�nski

et al. (2021) e lo sfasamento delle curve ottenuto dalle osservazione (ix.). La novit�a

del modello riguarda il comportamento delle polveri circumstellari e della compagna

binaria, la quale \scaverebbe" una sorta di buco nella nube di polvere. In questo

caso i tempi-scala degli LSP e della velocit�a radiale sono determinati dal periodo

orbitale della compagna: �e la presenza stessa di quest'ultima a modulare, disperdere

o cambiare profondit�a ottica alle polveri circostanti.

Questo modello richiede la presenza di polveri circumstellari ed anche che il tempo

impiegato dalle polveri per riformarsi e avvicinarsi alla compagna sia minore del

periodo orbitale. Queste richieste sono soddisfatte almeno nel caso di Betelgeuse

(Goldberg et al., 2024).

Questo modello rispetta tutte le caratteristiche a vantaggio della proposta diSoszy�nski

et al. (2021) ( iii. , viii. , xv., x.), ma �e anche in grado di spiegare lo sfasamento di

Betelgeuse e delle stelle con sfasamenti simili dal campione diGaia (ix.).

Per concludere l'analisi dei modelli proposta, vediamo la tabella3.1 che presenta uno

studio dei modelli in funzione delle propriet�a principali, mostrando quali sono rispettate e

quali no, secondo la descrizione della tabella stessa. Notiamo che la tabella fa riferimento

a quella proposta da (Goldberg et al., 2024, vedi la Tab. 1); l'analisi �e completata con

alcune propriet�a aggiuntive e con i dati mancanti relativi ai modelli pr oposti in questa

tesi. Precisiamo in�ne che vengono riportate solamente le propriet�a sulle quali i modelli

forniscono maggiori informazioni e quelle che sono pi�u rilevanti all'analisi.

Si nota che nella tabella non vengono riportati tutti i modelli citati : per le pulsazioni

non radiali vengono riportati solamente gli g-modes, introdotti successivamente aglistrange

modes, come alternativa migliore, in quanto capaci di generare periodi su�cientemente

lunghi. Sono omesse anche le binarie simbiotiche poich�e sono gi�a scartate da Nicholls
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Modelli Sezione i. ii. iii. viii. ix. x. xii. xiv. xv. xvi.

Celle convettive giganti 2.1.1 X X X ? - - ? X X X
Interazione tra modi 2.1.2 ? ? X X - - X X - X
Rotazione 2.1.3 ? ? X X X ? - X ? X +
Magnetismo 2.1.4 ? ? X - ? X X X X ?
Pulsazioni radiali: LSP come FM 2.2.1 X ? X + X ? - X ? X X +
Pulsazioni radiali: dust � � mechanism 2.2.1 X ? X + X + X + X + - X + X X
Pulsazioni non-radiali: g-modes 2.2.2 X ? X + X - ? X X ? X
Binariet�a: variabili ellissoidali 2.3.1 X X X X X ? X X X X
Binariet�a: oscillazioni mareali 2.3.3 X ? X X + ? ? X + X ? X +
Binariet�a: compagna circondata da polveri 2.3.4 X X + X + X + X X + X + X + X + X +
Binariet�a: modulazione materiale circumstellare 2.3.5 X X X + X + X + X + X X + X + X

Tabella 3.1: Sono riportate le propriet�a fondamentali nella prima riga e i modelli principali nella
colonna pi�u a sinistra. La spunta associata al segno pi�u (X +) indica che l'ipotesi �e supportata
dalla propriet�a. La spunta singola ( X ) indica consistenza. Il punto interrogativo (?) indica che la
relazione tra modello e propriet�a non �e chiara o �e ignota. Il segno meno (-) indica che l'ipotesi non
fornisce informazioni sulla caratteristica indicata. La croce (X) indica che l'ipotesi contraddice la
richiesta.

et al. (2009) a causa della mancanza di prove capaci di dimostrare l'accrescimento della

WD da parte della gigante rossa.
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Capitolo 4

Conclusioni

In questa tesi si �e cercato di dare una panoramica delle possibili spiegazioni �siche alla

base degli LSP, uno dei pochi tipi di variabilit�a stellare che non haancora una spiegazione

�sica. L'obiettivo era quello di cercare di raggruppare in un unico testo i risultati delle

ricerche fatte �no ad oggi, per condurre un'analisi trasversale e individuare i modelli che

sembrano spiegare al meglio le cause del fenomeno.

Nel capitolo 1 ho descritto brevemente l'evoluzione delle stelle di massa piccola e inter-

media, concentrandomi sugli stadi avanzati della loro vita, quando emergono gli LSP. Ho

inoltre introdotto le relazioni periodo-luminosit�a che caratteri zzano le stelle pulsanti, in-

dicando nel diagramma periodo-luminosit�a (Fig. 1.5) le sequenze associate ai diversi modi

di pulsazione. Ho cos�� individuato la cosiddetta \sequenza D", che aparit�a di luminosit�a

mostra periodi maggiori rispetto alle altre. Tale sequenza �e associata a frequenze inferiori

a quelle del modo fondamentale di pulsazione radiale, e non ha ancora unaspiegazione.

La variabilit�a legata a questa sequenza �e quella associata agli LSP. Sempre nel capitolo1

ho introdotto la nozione di LSP (Sez.1.3), evidenziando le propriet�a principali delle stelle

nelle quali si osserva il fenomeno e presentando le caratteristiche delle curve di luce.

Nel capitolo 2 ho sviluppato l'argomento centrale della tesi, presentando un elenco attuale

dei modelli proposti come cause �siche degli LSP. Ho suddiviso il capitolo in tre sezioni

per analizzare al meglio la tipologia dei modelli �sici riportati: spiegazioni basate su i)

convezione, rotazione o attivit�a solare, ii) oscillazioni stellari, e iii) sistemi binari.

Nel capitolo 3 ho riportato un elenco delle propriet�a fondamentali degli LSP, ottenute dal-

le osservazioni e dai modelli teorici citati, per facilitare l'analisi dei vari modelli proposti

nel capitolo 2. Si �e quindi passati allo studio vero e proprio dei vantaggi e delle di�colt�a

di ogni modello, facendo riferimento all'elenco di propriet�a fatto precedentemente, nella

47



CAPITOLO 4. CONCLUSIONI

sezione3.1. Si sono analizzati i modelli singolarmente per chiarezza maggiore primadi

riportarli nella tabella 3.1, che permette di vedere in modo qualitativo quali e quante pro-

priet�a sono rispettate da ogni modello.

Facendo riferimento alla tabella 3.1 �e immediato vedere che i modelli che rispettano mag-

giormente le propriet�a elencate nella sezione3.1 sono i modelli binari, in particolare quello

della compagna circondata da polveri e quello riguardante la modulazione del materiale

circumstellare da parte della compagna. Possiamo pero' notare che anche alcuni modelli

delle pulsazioni stellari hanno buoni risultati. In particolare, un processo di pulsazione

localizzato sopra la fotosfera ottica ed alimentato da un meccanismo� dovuto alla for-

mazione di polvere sarebbe consistente sia con la correlazione osservata tra LSP e polvere

circumstellare, sia con l'osservazione di minimi nelle curve di luce infrarosse. Tuttavia

questo modello �e incompatibile con la stabilit�a della temperatura e�cace osservata nel-

le stelle che mostrano gli LSP (xv.). Possiamo quindi supporre che i buoni risultati del

modello basato suldust � � mechanism siano in realt�a dovuti ai tratti in comune che esso

presenta con i modelli binari che prevedono un qualche tipo di interazione tra le polveri e

la compagna.

Ho dunque analizzato il rapporto tra gli ultimi due modelli di tipo bi nario proposti, che

sono quelli che sembrano riprodurre al meglio tutte le caratteristiche osservate degli LSP.

�E importante notare che il modello basato sulla modulazione del materiale circumstellare

da parte della compagna binaria (Sez.2.3.5) sembra funzionare bene per i casi citati nel

testo (e.g. in Betelgeuse,Goldberg et al. (2024)), ma questo non implica che debba essere

quello prescelto in generale. Infatti, alcune stelle mostrano ampiezze costanti delle varia-

zioni fotometriche e della RV e minimi della LC periodici, come postulato da Soszy�nski

et al. (2021). Probabilmente la scelta tra questo modello e quello che prevede invece che

la compagna \trascini" una nube di polveri al suo passaggio, dipende dalle caratteristiche

della nube di polveri che circonda la stella e da quelle della compagna stessa. Ad in
uen-

zare il funzionamento del sistema compagna-nube di polveri sono: massa, luminosit�a e

temperatura e�cace della compagna, e anche il tempo impiegato dalle polveri per rifor-

marsi e avvicinarsi alla compagna stessa.

In�ne, va osservato che nessun modello �nora presentato pu�o spiegare completamente tut-

te le propriet�a degli LSP attualmente osservati. Lo studio di Goldberg et al. (2024) �e

probabilmente l'unico che porta a conclusioni ampiamente convincenti, ma si applica solo

al caso speci�co di Betelgeuse. Tuttavia, gli sfasamenti non sono ugualiper tutte le stelle
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osservate daGaia Collaboration et al. (2023) e da Nicholls et al. (2009), e in generale

gli LSP hanno tratti simili ma non analoghi tra di loro. Per esempio, le curve di luce

nell'ottico (Sez. 1.3) e nell'IR (Sez. 2.3.4) non sono costanti nel tempo ma mostrano delle

variazioni nei minimi e nei massimi.

Nonostante il successo dei modelli che combinano binariet�a e polvere circumstellare nello

spiegare molteplici propriet�a osservate negli LSP, non c'�e garanzia che un unico modello

possa spiegare l'origine degli LSP in tutti i casi conosciuti. Infatti, �e realistico pensare che

una spiegazione pi�u generale possa richiedere la combinazione di varidei modelli proposti,

come si pu�o evincere dall'analisi di Goldberg et al. (2024). Allo stesso modo, nonostante

i molti LSP osservati mostrino propriet�a consistenti tra loro, non si p u�o escludere che

modelli distinti possano spiegare LSP in stelle di�erenti. Considerando che gli LSP hanno

una durata di alcuni anni, e che le survey osservative massicce e ad alta precisione dedicate

all'astronomia temporale sono relativamente recenti, possiamo sperareche le osservazioni

di variabilit�a dei prossimi anni e decenni forniscano nuove informazioni per comprendere

meglio questo fenomeno astro�sico.
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